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7Niniejszy skrypt ma być pomocny studentom trzeciego roku fizyki i geo-
fizyki, którzy w programie studiów mają zajęcia z astrofizyki. Wykład zatytu-
łowany Wstęp do astrofizyki, w wymiarze 30 godzin, jest uzupełniony ćwicze-
niami, również w wymiarze zaledwie 30 godzin. Ani w okresie nauki szkolnej, 
ani we wcześniejszych latach studiów studenci nie uczestniczą w żadnych sys-
tematycznych zajęciach obejmujących podstawowe wiadomości z astronomii, 
dlatego w toku ćwiczeń, na początku, konieczne jest wprowadzenie i zdefinio-
wanie podstawowych pojęć z tej dziedziny, a także zrealizowanie tematów ułat- 
wiających orientację na sferze niebieskiej. Podaje się też wstępne wiadomości 
dotyczące ogólnie używanych przyrządów obserwacyjnych i podstawowych 
technik obserwacyjnych. Przegląd zjawisk przebiegających na sferze niebieskiej 
powinien być uzupełniony najprostszymi obserwacjami astronomicznymi. Stu-
denci słuchali już wykładów z fizyki ogólnej i mechaniki teoretycznej, zatem 
w wielu przypadkach (na przykład jeśli chodzi o podstawowe zagadnienia 
z mechaniki nieba) nie ma potrzeby przedstawiania teorii omawianych zja-
wisk, a powtórzenie stosownych wiadomości stanowić będzie część indywi-
dualnego przygotowania się do poszczególnych ćwiczeń.
Program wykładów i ćwiczeń jest bardzo obszerny i zawiera różnorodny 
materiał. Ważne, by w toku zajęć przedstawić — choćby skrótowo — początki 
nowoczesnej astrofizyki. Za celowe należy uznać ukazanie drogi od najprost-
szych, prymitywnych obserwacji, wykonywanych z bojaźliwą ciekawością, 
do współczesnych wyspecjalizowanych badań. Warto pokazać, jak doskona-
liła się technika obserwacji, dzięki której szybko powstawały i rozwijały się 
nowe teorie. Znaczący, kolejny już przełom nastąpił w tym względzie u schyłku 
lat pięćdziesiątych ubiegłego stulecia, a dokonał się dzięki wprowadzeniu na 
orbity okołoziemskie pierwszych sztucznych satelitów. Zapoczątkowały one 
obserwacje pozaatmosferyczne, na podstawie których wyodrębniono różne 
działy astronomii pozaatmosferycznej: radioastronomię satelitarną, astronomię 
w podczerwieni, astrofizykę w nadfiolecie, astronomię rentgenowską i astrofi-
zykę wysokich energii. 
Przedmowa
Rys. 1. Średniowieczne wyobrażenie 
komety
Szesnastowieczne ilustracje dowodzą, że w owym 
czasie pojawienie się komety interpretowano jako 
złowróżbny znak. Poglądy te zmieniały się niesły- 
chanie wolno. Pod koniec XVII wieku Kasper Cie-
kanowski, profesor Akademii Krakowskiej, pisał: 
„Kometa jest wapor gorący i suchy, tłusty i lipki,  
mocą gwiazd z Ziemie wyciągniony, aż pod sferę 
ognia wyniesiony i tamże zapalony”.
W 1910 roku, podczas kolejnego powrotu do pery-
helium komety Halleya, według prof. Marcina Ernsta, 
we Włoszech, w San Lorenzo, gdy na niebie pojawiło 
się kilka meteorów i kometa, miejscowa ludność 
popadła w panikę, w przekonaniu że niebawem 
nadejdą liczne klęski

9α  —  rektascensja = współrzędna z układu równonocnego mierzona 
kątem dwuściennym
β  —  szerokość ekliptyczna = współrzędna z układu ekliptycznego 
mierzona kątem płaskim
δ  —  deklinacja = współrzędna z układów I i II równikowego mierzona 
kątem płaskim
ε  —  nachylenie heliocentrycznej płaszczyzny orbity Ziemi do płasz-
czyzny równika niebieskiego 
λ  —  długość geograficzna lub długość fali
π  —  paralaksa
ω  —  prędkość kątowa w ruchu obrotowym Ziemi  
ϕ  —  szerokość geograficzna
ρ  —  średnica krążka dyfrakcyjnego w radianach 
F  —  ogniskowa obiektywu
f —  ogniskowa okularu lub liczba plam na Słońcu
n  —  powiększenie kątowe
g  —  liczba grup plam na Słońcu
W  —  liczba Wolfa
h  —  wysokość = współrzędna z układu horyzontalnego mierzona 
kątem płaskim
z  —  odległość zenitalna używana zamiennie z wysokością , mierzona 
kątem płaskim, liczbowo równa dopełnieniu wysokości do 90°
r  —  refrakcja
M  — jasność absolutna
Wykaz skrótów*
* W załączonym wykazie ujęto niemal wszystkie częściej używane skróty. W przypadku 
kolizji oznaczeń czytelnik sam wybiera właściwą interpretację przypisywaną określonemu 
symbolowi. Na przykład odległość od obserwatora do gwiazdy oznaczana jest jako D lub d, 
zgodnie z konwencją, którą przyjmuje w tekście ćwiczenia jego autor, natomiast  m oznacza 
masę lub magnitudo. 
m  — jasność widoma (pozorna, obserwowana) = magnitudo — zamiast 
tej łacińskiej nazwy używa się niekiedy określenia „wielkość 
gwiazdowa”; oba określenia wywodzą się z teorii Ptolemeusza, 
który był przekonany, że obserwowana jasność gwiazdy jest 
miarą jej rozmiarów liniowych; pojęcia magnitudo używają rów-
nież geofizycy, podając skalę siły trzęsień Ziemi 
m  — masa 
Q  —  średnica kątowa gromady gwiazd
c  —  prędkość światła w próżni
v  —  prędkość ucieczki
D (lub d) — odległość gwiazdy wyrażona w parsekach 
H  —  stała Hubble’a
Mpc  —  megaparsek
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Część poświęcona przeglądowi metod wyznaczania odległości skupisk 
materii pozaziemskiej jest bardzo ważna i pouczająca, ponieważ zwraca uwagę 
czytelnika na złożoność problemu. Pod pojęciem „odległość” w potocznym zna-
czeniu rozumiemy na ogół odległość liniową, mierzoną w kilometrach — na 
przykład z Warszawy do Johannesburga, z Ziemi do Księżyca, w jednostkach 
astronomicznych (j.a.) — na przykład z Ziemi do Neptuna lub innej planety, 
w parsekach (pc) — odległość od Słońca do Wielkiego Obłoku Magellana lub od 
Ziemi do galaktyki w Andromedzie. Czasem astronomowie używają, zwłasz-
cza w literaturze popularnonaukowej, terminu rok świetlny. Małe odleg łości 
łatwo wymierzyć, nawet bardzo dokładnie. Jeśli jednak trzeba wyznaczyć dużą 
odległość na powierzchni kuli, to musimy posłużyć się wzorami trygonome-
trii sferycznej i w pierwszej kolejności określić odległość kątową obu rozpatry-
wanych punktów. Następnie, jeżeli wyznaczamy odległość dalekich punktów, 
na przykład na powierzchni Ziemi, to przeliczamy odległość kątową na miarę 
liniową.
Rozpatrując zjawiska na sferze niebieskiej i dyskutując warunki widocz-
ności różnych obiektów astronomicznych, operujemy wyłącznie odległościami 
kątowymi. Wszak sfera niebieska to twór wirtualny, a więc nie ma żadnych 
wymiarów liniowych. 
W pierwszej kolejności zajmiemy się wyznaczaniem odległości kątowych 
na sferze (na powierzchni kuli, jak Ziemia lub Mars, albo na sferze niebieskiej). 
Wymaga to znajomości układów współrzędnych sferycznych i podstaw trygo-
nometrii sferycznej. 
W naszych rozważaniach posłużymy się następującymi układami: geo-
graficznym, horyzontalnym oraz obu równikowymi (godzinnym i równo-
nocnym). Szczegółowo omawia je każdy podręcznik astronomii ogólnej lub 
astronomii sferycznej, podstawowe ich definicje zaś — dla przypomnienia — 
zamieściliśmy w ostatnim rozdziale niniejszego skryptu. Z trygonometrii sfe-
rycznej niezbędna jest jedynie znajomość trójkątów sferycznych. 
Wyznaczanie 
odległości liniowych 
na Ziemi i kątowych 
na niebie
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Każdy podręcznik trygonometrii sferycznej zawiera liczne wzory przedstawia-
jące zależności między elementami trójkąta sferycznego. Przygotowując się do 
ćwiczeń, należy najpierw sięgnąć do tych materiałów.
Trójkąt sferyczny można skonstruować na powierzchni dowolnej kuli. 
Powstaje w wyniku przecięcia się trzech kół wielkich rozmieszczonych tak, 
by przecinały się w trzech różnych punktach. Trójkąt sferyczny to twór geo-
metryczny będący szczególnym przypadkiem wielokąta sferycznego. Trójkąt 
taki stanowią trzy boki, które są kątami płaskimi, i trzy kąty, będące kątami 
dwuściennymi. Rozważa się trójkąty o stałych bądź zmiennych elementach. Na 
powierzchni Ziemi trójkąt o stałych elementach wyznaczają np. wierzchołki, 
które stanowią: biegun geograficzny (północny lub południowy) i dwa stałe 
elementy powierzchni Ziemi — dwa miasta, wybrany szczyt górski i jezioro 
bądź inne dwa stałe punkty. Na sferze niebieskiej przykładowy trójkąt o sta-
łych elementach to taki, którego wierzchołki są następujące: biegun świata (pół-
nocny lub południowy) i dwa punkty o ustalonych współrzędnych równo-
nocnych. Zazwyczaj są to dwie gwiazdy (trzeba jednak pamiętać, że gwiazdy 
bezustannie, choć minimalnie, zmieniają współrzędne równonocne na skutek 
precesji i ruchów własnych).
Niekiedy trzeba rozważać trójkąty sferyczne o zmieniających się elemen-
tach. Oto ich przykłady. Na Ziemi może to być trójkąt o wierzchołkach: bie-
gun geograficzny i dwa płynące statki, a na nieboskłonie — np. trójkąt: biegun 
świata oraz Księżyc i kometa albo Księżyc i planeta. Rozwiązując trójkąty sfe-
ryczne, korzysta się z wzorów trygonometrii sferycznej. Każdy z nich wiąże 






cos a = cos b cos c + sin b sin c cos A (cztery elementy) 
sin a cos B = cos b sin c – sin b cos c cos A (pięć elementów).
Z każdego z wymienionych wzorów można, w wyniku przekształceń 















Przedstawienie wszystkich (kilkudziesięciu) wzorów trygonometrii sfe-
rycznej nie jest tu konieczne. Ograniczymy się więc do zacytowania dwóch 
podstawowych twierdzeń.
Twierdzenie cosinusów
cos a = cos b cos c + sin b sin c cos A .
Treść tego twierdzenia można wyrazić słownie: 
Cosinus dowolnego boku trójkąta sferycznego równa się sumie dwóch 
składników: iloczynu cosinusów obu pozostałych boków i iloczynu si-









Twierdzenie to można też oddać za pomocą słów:
Stosunek sinusa boku do sinusa przeciwległego kąta jest w trójkącie sfe-
rycznym wielkością stałą. 
Jak już zauważyliśmy wcześniej, wszystkie elementy trójkąta sferycznego 







cos  A = cos B cos C + sin B sin C cos a ,
a zamiast wzoru (3) —
sin b cos C = cos c sin a – sin c cos a cos B .
Na sferze niebieskiej wyróżniamy trójkąt, który należy rozpatrywać ze 
szczególną uwagą. Mowa tu o trójkącie paralaktycznym, który w podręczni-
kach występuje również pod nazwą trójkąt nautyczny. Wierzchołkami tego 
trójkąta są: P — biegun świata, Z — zenit miejsca obserwacji, G — gwiazda lub 
dowolne inne ciało niebieskie. Rozwiązując trójkąt paralaktyczny, którego ele-
mentami są współrzędne z układów horyzontalnego i godzinnego, dokonuje się 
transformacji układów współrzędnych. Trójkątem tym posługujemy się między 
innymi wówczas, gdy przygotowujemy program obserwacyjny i do nastawie-
nia teleskopu potrzebne są współrzędne godzinne. Stosując do boku Z — G 
twierdzenie cosinusów, oblicza się (zakładając, że Z = 90°, tzn. że ciało niebieskie 
znajduje się na horyzoncie) kąt godzinny i łuk dzienny rozważanego obiektu 
niebieskiego. Jeśli przedmiotem obliczeń jest Słońce, to w rezultacie otrzymu-
jemy długość dnia w zadanej szerokości geograficznej, przy dowolnie wybranej 
dacie. Z trójkąta paralaktycznego korzysta się również, stosując niektóre metody 
wyznaczania szerokości geograficznej miejsca obserwacji. I tak rozważamy trój-
kąt paralaktyczny, posługując się metodą Piewcowa. Metoda ta sprowadza się 
do tego, że obserwujemy co najmniej jedną parę gwiazd G1 (α1, δ1) i G2 (α2, δ2). 
Jedna z gwiazd musi znajdować się po stronie wschodniej, natomiast druga — 
na zachód od miejscowego południka. Całość obserwacji pary obejmuje pomiar 
kąta godzinnego i zapis w czasie gwiazdowym momentu obserwacji, gdy obie 
gwiazdy mają identyczną wysokość. Po dwukrotnym zastosowaniu twierdze-
nia cosinusów do boku Z — G otrzymujemy dwa następujące równania:
sin h = sin ϕ sin δ1 + cos ϕ cos δ1 cos t1 ,
sin h = sin ϕ sin δ2 + cos ϕ cos δ2 cos t2 , 
gdzie:
 h — wysokość każdej gwiazdy w momencie obserwacji,
 t1, t2 — kąt godzinny każdej gwiazdy w momencie obserwacji,
 T1, T2 — czas gwiazdowy w momencie obserwacji,






Po wykonaniu elementarnych obliczeń otrzymujemy:
tg ϕ =
cos δ2 cos t2 – cos δ1 cos t1
sin δ1 – sin δ2
Jak widać, dokładność wyznaczenia szerokości geograficznej zależy od 
dokładności współrzędnych równonocnych gwiazd i od dokładności pomiaru 
czasu. Przytoczone rozważania powinny się zakończyć rozwiązaniem kilku 
zadań. Oto one. 
 Zadania
① Wskazać na powierzchni Ziemi trójkąt sferyczny, którego dwa wierzchołki 
są stałe, a trzeci zmienia położenie. Które elementy tego trójkąta się zmie-
niają?
Przykład rozwiązania
Trójkąt: biegun północny, Madryt i statek, który płynie po Oceanie Atlan-
tyckim. Gdy statek się porusza, na ogół zmieniają się wszystkie trzy kąty 
oraz boki B — S i S — M. Gdyby jednak statek płynął np. wzdłuż połu-
dnika, to kąt przy wierzchołku B (jest to różnica długości geograficznej 
statku i Madrytu) nie ulegałyby zmianie.
Można rozważać jeszcze inną sytuację, np. statek płynie wzdłuż równo-
leżnika.
② Przedyskutować, jak zmieniają się boki i kąty trójkąta sferycznego, którego 
dwa wierzchołki stanowią:
a)  statki S1 i S2 płynące z tą samą prędkością wzdłuż południków:
— oba w kierunku północnym,
— oba w kierunku południowym,
— S1 płynie na południe, a S2 — na północ;
b)  S1 i S2 płyną z tą samą prędkością po równoleżnikach:
— oba w kierunku zachodnim,
— oba w kierunku wschodnim,
— S1 na zachód, a S2 — na wschód;
c) S1 płynie wzdłuż południka, S2 — wzdłuż równoleżnika.
Rozważania na temat trójkąta utworzonego przez biegun geograficzny 
i dwa statki można rozszerzyć i komplikować, biorąc pod uwagę statki pły-
nące z różnymi prędkościami. Możemy też jeden statek skierować wzdłuż 
określonego południka, a drugi — wzdłuż wybranego równoleżnika.
(8).
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③ Narysować trójkąt paralaktyczny. W jednym z jego wierzchołków umie-
ścić aktualnie obserwowaną kometę (współrzędne równonocne zaczerp-
nąć z aktualnej efemerydy) w momencie, gdy jej wysokość wynosiła 10°. 
Obliczyć długość boków tego trójkąta zmierzoną przez obserwatora w War-
szawie (ϕ = 52°). Czy boki tego trójkąta zmieniają długość w ciągu doby? 
④ Obserwator znajduje się w Katowicach (ϕ = 50°). Narysować trójkąt paralak-
tyczny, którego jeden wierzchołek stanowi Słońce dnia 22 czerwca. Ozna-
czyć i opisać boki i kąty trójkąta. 
a. O której godzinie miejscowego czasu gwiazdowego wykonano obser-
wacje, skoro kąt godzinny Słońca wynosił wtedy 4h? Odpowiedź uza-
sadnić.
Korzystamy z wzoru: 
T  = α + t ,
gdzie: 
 T — miejscowy czas gwiazdowy, 
 α — rektascensja Słońca,
 t  — kąt godzinny Słońca. 
Po podstawieniu danych liczbowych dowiadujemy się, że obserwa-
cję wykonano o godzinie 1000 miejscowego czasu gwiazdowego.
b.  O której godzinie miejscowego czasu gwiazdowego góruje Słońce w tym 
dniu?
Skoro T = α  + t , a w momencie górowania ciała niebieskiego kąt 
godzinny się zeruje, to poszukiwany czas gwiazdowy jest równy aktu-
alnej rektascensji Słońca. Tak jest w każdym innym dniu roku.
c. Obliczyć odległość zenitalną Słońca w momencie obserwacji.
Do boku z =  90° –  h stosujemy twierdzenie cosinusów:
cos z = sin ϕ sin δ + cos ϕ cos δ cos t .
Po podstawieniu danych liczbowych otrzymujemy żądany wynik.
d. Obliczyć odległość zenitalną Słońca w momencie górowania.
Korzystamy z wzoru: hgpd  =  90° –   ϕ   + δ, z którego po przekształceniu 
uzyskamy zależność:
z = ϕ – δ.
W zadaniu rozważamy dzień 22 czerwca, a więc deklinacja Słońca 
ma wartość δ = 23°27’.
Przystępując do wyznaczania odległości różnych obiektów astronomicz-
nych, należy podkreślić, że nie można opracować w tym względzie jednoli-
tej metody. Różnorodne metody dają, oczywiście, wyniki różnej dokładności. 
Jest więc okazja, by poznać techniki obserwacji i metody ich opracowywania. 
Prezentując przegląd metod wyznaczania odległości, posłużymy się cyklem 
ćwiczeń astrofizycznych opublikowanych w czasopiśmie „Sky and Telescope”, 
opracowanych przez doświadczonych autorów. Ćwiczenia te, choć liczą już 
wiele lat, bynajmniej nie straciły na aktualności. Ogromną ich zaletą jest to, że 
sporządzono je na podstawie autentycznych obserwacji, które ongiś posłużyły 
do cennych opracowań.
Na początku semestru studenci otrzymują oryginalne teksty ćwiczeń, 
które samodzielnie studiują i wykonują w dwu- lub trzyosobowych zespołach, 
a następnie w trakcie ćwiczeń referują wyniki swej pracy. Każde zadanie koń-
czy się dyskusją wyników i oceną prezentowanej metody. W tej części skryptu 
nie zamieszczono więc szczegółowych opisów poszczególnych ćwiczeń, jest 
natomiast krótki przegląd wybranych metod wyznaczania odległości.
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Obrotowa mapa nieba składa się z dwóch istotnych części: z tarczy, na 
której zaznaczono jaśniejsze gwiazdy dostrzegalne nieuzbrojonym okiem, 
na danej szerokości geograficznej, oraz z nakładki, w której wycięciu można 
uwidocznić obszar nieba oglądany z punktu obserwacji o danych współrzęd-
nych geograficznych w określonym dniu, o dowolnie wybranej godzinie. 
Nakładka jest ułożona na tarczy i przymocowana do niej tak, by obie części 
mapy mogły się obracać względem siebie wokół wspólnej osi, prostopadłej do 
płaszczyzny tarczy i przecinającej ją w środku — w punkcie, który reprezen-
tuje północny biegun świata (mowa tu o mapkach używanych na półkuli pół-
nocnej). Kształt wycięcia nakładki jest uzależniony od szerokości geograficznej 
miejsca obserwacji, a dla wszystkich punktów powierzchni Polski jest niemal 
identyczny. Tarcza obejmuje obszar nieba o deklinacjach większych od ϕ — 90°. 
W przypadku Katowic, a także innych miast o tej samej szerokości geogra-
ficznej, wynoszącej w przybliżeniu +50° (w Polsce są to między innymi: Kra-
ków, Rybnik, Rzeszów i Tarnów), obrotowa tarcza zawiera gwiazdy o deklina-
cjach większych od –40°. W środku tarczy znajduje się biegun północny, a na 
obwodzie naniesiono kalendarz — widnieją tu nazwy miesięcy z podziałem 
na dni, natomiast na obwodzie nieruchomej nakładki jest zaznaczona tarcza 
zegarowa.
Na ogół mapki zawierają objaśnienia, że podają wygląd nieba w Polsce, któ-
rej obszar mieści się — jak wiadomo — w przedziale kilku stopni szerokości 
geograficznej północnej. Każdą taką mapką można posłużyć się w dowolnym 
miejscu naszego kraju, ponieważ różnice w wyglądzie nieba, spowodowane 
zmianą szerokości geograficznej obserwatora o kilka stopni, są niewielkie. 
W sprzedaży są mapki o różnej konstrukcji; do celów dydaktycznych najlepiej 
nadają się opisane wcześniej — w odróżnieniu od mniej przejrzystych z obro-
tową nakładką. Mapka służy do wstępnej orientacji na niebie; jest niezbędna 
w początkowym okresie obserwacji, a także pomocna podczas rozwiązywania 
wybranych zadań rachunkowych i problemowych. Mapa będzie użyteczniej-




Można to zrobić w prosty sposób. Na nakładce — w miejscach, gdzie wid-
nieją napisy „północ” i „południe” — mocujemy kolorową nitkę, przecina-
jącą fragment tarczy widoczny w wyciętym owalu. Przed przymocowaniem 
takiego „południka” na nitce trzeba zawiązać dwa węzły rozmieszczone tak, 
aby na tarczy wskazywały północny biegun świata i zenit miejsca obserwacji. 
Jeśli mapka jest zaopatrzona w foliową, nieruchomą nakładkę, to najlepiej nary-
sować południk pisakiem przystosowanym do folii, a w punktach, w których 
przypada biegun i zenit, nanieść kropki innym kolorem. Zenit, którego wyso-
kość wynosi 90°, jest oddalony od bieguna o kąt wynoszący 90° — ϕ; zatem dla 
szerokości geograficznej wynoszącej około 50° należy go zaznaczyć na połu-
dniku w odległości 40° od bieguna. 
Najłatwiej ustalić położenie zenitu na miejscowym południku, obraca-
jąc mapkę tak, by na południku, w górowaniu, znalazła się gwiazda η U Ma 
(mieszcząca się na końcu dyszla Wielkiego Wozu, który jest częścią gwiaz-
dozbioru Wielkiej Niedźwiedzicy). Współrzędne równonocne tej gwiazdy są 
następujące: α = 13h47m, δ = + 49°25’. Zenit na mapce znajduje się w jej pobliżu 
tylko w momencie, gdy ona góruje. W miarę obrotu Ziemi przez zenit będą 
przechodziły coraz to inne punkty sfery niebieskiej. Będą to punkty na tym 
samym równoleżniku, na którym znajduje się gwiazda η U Ma. 
Konstruując mapę nieba, rzutujemy wszystkie punkty sfery niebieskiej 
na płaszczyznę styczną do niej w punkcie, który reprezentuje biegun świata. 
W tym rzucie równoleżniki niebieskie odwzorowują się na mapie w postaci 
okręgów o wspólnym środku, którym jest biegun. Na mapie narysowano tylko 
kilka równoleżników. Najbliższy biegunowi obejmuje punkty, których dekli-
nacja wynosi 80°. Kolejne równoleżniki wyrysowane na mapce są poprowa-
dzone w odstępach 20-stopniowych. Są opisane i widać, że każdy stanowi 
miejsce geometryczne punktów o deklinacjach równych odpowiednio (idąc 
od bieguna w kierunku równika): +60°, +40°, +20°, 0° (równik), –20°, –40°. Siatka 
współrzędnych zawiera także koła godzinne, które w tym rzucie odwzorowują 
się w postaci odcinków linii prostych, przecinających się w punkcie bieguna. 
Koła godzinne, w liczbie 24, wykreślono tak, aby ułatwić odczytywanie rek-
tascensji. Przy każdym kole godzinnym, w punkcie jego przecięcia z równi-
kiem, wypisano odpowiednią wartość rektascensji. Na mapach bywają umiesz-
czane również różne inne informacje; niekiedy uwidocznione są terminy pro-
mieniowania meteorów z różnych rojów, co jest niezwykle istotne dla amato-
rów obserwacji. 
Rys. 2. Wielki Wóz w różnych epokach
Część gwiazdozbioru Wielkiej Niedźwiedzicy, obej-
mująca 7 jasnych gwiazd, jest znana jako Wielki  
Wóz. Jest to konfiguracja gwiazd łatwa do rozpo-
znania, ponieważ składa się z gwiazd okołobiegu-
nowych, widocznych każdej pogodnej nocy. Od - 
grywa ważną rolę w różnych mitologiach oraz pro-
gnostykach ludowych. Nas Wielki Wóz interesuje 
z innego powodu. Pięć spośród tworzących go 
gwiazd, mianowicie ξ, ε, δ, γ i β, to tzw. gromada 
ruchoma, którą można rozpoznać po tym, że wek-
tory prędkości, z jakimi poszczególne gwiazdy prze-
mieszczają się na sferze niebieskiej, są identyczne  
pod względem wielkości i zwrotu. Widać, że tylko 
gwiazdy α i η poruszają się inaczej. Znając prędkość 
gwiazd, można obliczyć, jak w długich przedziałach 
czasowych zmienia się wygląd rozważanego gwiaz-
dozbioru. Środkowy rysunek pokazuje Wielki Wóz 
przed 50 tys. lat, a trzeci – jego przyszły wygląd po 
upływie 50 tys. lat
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Zastosowanie mapy
Rozważania wypada rozpocząć od stwierdzenia, że patrząc nocą na 
pogodne niebo, doznajemy złudzenia, jakoby gwiazdy i inne ciała niebieskie 
znajdowały się na wewnętrznej powierzchni czaszy zbliżonej kształtem do 
kuli. Wydaje się, że ciała niebieskie widoczne w pobliżu horyzontu są dalsze 
od tych, które znajdują się w okolicy zenitu. Dlatego właśnie oceniamy, że 
Księżyc przy horyzoncie jest większy niż wówczas, gdy świeci wysoko na 
niebie. Nie potrafimy jednak niczego powiedzieć na temat odległości poszcze-
gólnych obiektów. Wszystkie ciała niebieskie wydają się nam bardzo odległe. 
W rozważaniach astronomicznych wprowadzamy więc pojęcie abstrakcyjnego 
tworu, czyli sfery niebieskiej. Jest to sfera o dowolnym promieniu, a środek 
jej znajduje się w oku obserwatora (albo ogólniej: w odbiorniku promienio-
wania). Położenie punktu na tej sferze stanowi punkt przecięcia jej przez pół-
prostą łączącą oko obserwatora z danym obiektem astronomicznym. Trzeba 
sobie uświadomić, że spoglądając na sklepienie niebieskie, nawet nieuzbro-
jonym okiem, możemy zobaczyć kawał historii Wszechświata. Poszczególne 
skupiska materii widzimy w różnych fazach rozwojowych — każde tak, jak 
wyglądało w momencie, gdy obecnie obserwowane promieniowanie opuściło 
dany obiekt. I tak na przykład galaktyka M 31, znana również pod dawną, 
tradycyjną nazwą Wielka Mgławica w Andromedzie — najdalszy obiekt 
dostrzegalny z Ziemi nieuzbrojonym okiem — przedstawia się nam tak, jak 
wyglądała przed dwoma milionami lat, to jest wtedy, gdy opuściło ją promie-
niowanie, które obecnie dociera do Ziemi. 
Z pomocą obrotowej mapy nieba można zilustrować wiele zjawisk, które 
obserwujemy na sferze niebieskiej, a także rozwiązywać zadania różnego typu, 
nawet najprostsze zadania astrofizyczne. Mapa dość dokładnie przedstawia 
widome jasności gwiazd obserwowanych przez nas nieuzbrojonym okiem. Na 
części nieba dostępnej do obserwacji z obszaru Polski znajduje się blisko 400 
gwiazd jaśniejszych od czwartej wielkości1. Są wśród nich oznaczone dość licz-
nie gwiazdy zmienne. Gwiazdy, stosownie do ich jasności, są oznaczone krąż-
1 Określenie „wielkość” (łac. magnitudo) odnosi się do jasności gwiazdy lub innego obiektu 
astronomicznego. Ta nazwa jednostki jasności, używana tradycyjnie, jak wiele innych archa-
icznych określeń astronomicznych, wywodzi się z zamierzchłych czasów, z epoki Ptoleme-
usza, który sądził, że wszystkie gwiazdy są jednakowo odległe od Ziemi. Różnice jasności 
gwiazd tłumaczył Ptolemeusz rozmaitymi ich rozmiarami liniowymi. W dalszej części tekstu 
nazwy „wielkość gwiazdowa” i magnitudo będą używane wymiennie.
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kami o różnych średnicach. Fakt ten warto wykorzystać, rozwiązując niektóre 
zadania z fotometrii. 
Zanim jednak rozpoczniemy jakiekolwiek obserwacje z zastosowaniem 
mapy, trzeba zorientować ją i odszukać podstawowe elementy sfery niebieskiej. 
I tak:
Południk miejsca obserwacji to koło wielkie, prostopadłe do horyzontu, 
przechodzące przez zenit i bieguny świata; w przecięciu z horyzontem wyzna-
cza punkty północy (N) i południa (S). Jeśli uprzednio został zaznaczony, to nie 
ma problemu z jego identyfikacją.
„Zerowe” koło godzinne (połowa koła wielkiego przechodzącego przez 
bieguny i punkt równonocy wiosennej, od którego liczymy rektascensję) — 
przechodzi w pobliżu gwiazd γ Peg (Pegaza) i α And (Andromedy), dalej mię-
dzy gwiazdami α Cas (Kasjopei) i β Cas oraz w pobliżu Gwiazdy Polarnej.
Równik niebieski — jego położenie na niebie wyznaczają następujące 
gwiazdy: δ Ceti (Wieloryba), ε Orionis (Oriona), ς C Mi (Małego Psa), γ i ζ 
Vir (Panny), υ Aql (Orła) i α Aqr (Wodnika). Na przecięciu równika z każdym 
kołem godzinnym jest wypisana wartość rektascensji.
Ekliptyka to droga pozornego ruchu rocznego Słońca na tle gwiazd. Ten 
obserwowany ruch Słońca na tle gwiazd jest odzwierciedleniem ruchu obiego-
wego Ziemi wokół Słońca. Położenie ekliptyki na niebie wyznaczają gwiazdy: 
Plejady, µ i δ Gem (Bliźniąt), Praesepe, α Leo (Lwa), α Vir (Panny), α Lib (Wagi), 
β Sco (Skorpiona) i δ Cap (Koziorożca). Przeważnie na ekliptyce są zaznaczone 
pozycje Słońca w określonych dniach roku.
Punkt równonocy wiosennej, czyli jeden z punktów przecięcia się równika 
z ekliptyką (Punkt Barana), Słońce przekracza na początku wiosny astrono-
micznej, w momencie przejścia z półkuli południowej na półkulę północną. 
Leży on w pobliżu łuku łączącego gwiazdy α Peg i β Cet, niemal dokładnie 
w połowie tego łuku.
Punkt równonocy jesiennej, czyli drugi punkt przecięcia się równika 
z ekliptyką (Punkt Wagi), Słońce mija w dniu początku jesieni astronomicznej 
na półkuli północnej. Leży on w połowie łuku łączącego dwie bardzo jasne 
gwiazdy, a mianowicie Regulusa (α Leo) i Spikę (α Vir).
Północny biegun świata obecnie leży w pobliżu Gwiazdy Polarnej, w odleg-
łości niespełna jednego stopnia od tej gwiazdy. 
Północny biegun ekliptyki leży pomiędzy gwiazdami δ a ζ Draconis, 
w pobliżu środka linii łączącej te gwiazdy.
Biegun galaktyczny ma rektascensję równą 12h40m, a jego deklinacja wynosi 
+28°. Leży więc w Warkoczu Bereniki. 
22
Wybrane przykłady zastosowania mapy
Odtwarzanie wyglądu nieba obserwowanego  
z danego punktu powierzchni Ziemi  
w wybranym dniu, o dowolnie ustalonej godzinie
Żądany obraz nieba otrzymamy, doprowadzając do koincydencji datę (na 
obrotowej tarczy) z godziną (na nieruchomej nakładce). Na przykład w dniu 
6 stycznia około 23h w owalu horyzontu znajdują się gwiazdozbiory zimowe, 
a górują gwiazdy, których rektascensja wynosi 6h. Dnia 6 kwietnia około 1h 
na niebie widnieją gwiazdozbiory wiosenne, a górują gwiazdy, których rekta-
scensja wynosi 14h. Również o pierwszej po północy dnia 21 czerwca na niebie 
są inne gwiazdozbiory, górują zaś gwiazdy o rektascensji 19h. Wszystkie trzy 
zacytowane obserwacje prowadzą do wniosku, że oprócz gwiazdozbiorów, 
które pojawiają się w ściśle określonych terminach i są charakterystyczne dla 
poszczególnych pór roku, na niebie są gwiazdy widoczne każdej pogodnej nocy. 
Mowa tu o gwiazdach okołobiegunowych, o deklinacjach większych od 90° — 
ϕ. W naszej szerokości geograficznej to gwiazdy o deklinacjach większych od 
40°. Tworzą one Wielką i Małą Niedźwiedzicę, Kasjopeję, Smoka i kilka innych 
mniej okazałych gwiazdozbiorów otaczających północny biegun świata. 
Odzwierciedlenie na nieboskłonie ruchu obrotowego Ziemi = 
odtwarzanie zmian wyglądu nieba w ciągu dowolnej nocy = 
ruch dzienny sfery niebieskiej
Odtwarzając zmiany wyglądu nieba uwarunkowane ruchem obrotowym 
Ziemi, musimy obracać tarczę tak, by wybrana data pokazywała coraz póź-
niejsze godziny. Omawiane zmiany wyglądu nieba następują w wyniku 
ruchu obrotowego Ziemi wokół własnej osi. Ruch ten odbywa się z zachodu 
na wschód, a więc obserwowany ruch sfery niebieskiej następuje w kierunku 
przeciwnym do ruchu Ziemi. Gwiazdy na sklepieniu niebieskim zdają się 
zatem wędrować ze wschodu na zachód. Oto przykład: rozpoczynając obser-
wacje 15 maja około 20h30m, widzimy w pobliżu zenitu Wielką Niedźwiedzicę, 
a górują gwiazdy o rektascensji 12h. W miarę upływu czasu na wschodnim nie-
bie pojawiają się kolejno coraz to inne gwiazdozbiory nieba letniego, a przez 
Rys. 3. Północna Sekwencja Polarna 
Ziemia obraca się wokół własnej osi raz w ciągu  
doby gwiazdowej. Odzwierciedleniem tego ruchu  
na sferze niebieskiej jest ruch dzienny, czyli 
wędrówka gwiazd w kierunku przeciwnym —  
ze wschodu na zachód. Gwiazdy zakreślają współ-
środkowe okręgi, których środek leży w biegunie,  
na przedłużeniu osi ziemskiej.
Autor zdjęcia Joshua Bury skierował kamerę na  
okolicę północnego bieguna i, w wyniku kilkugo-
dzinnej ekspozycji, otrzymał koliste ślady gwiazd. 
Miejsce fotografowania: miasto Grants Pass, nad 
rzeką Rogue, w stanie Oregon, w Ameryce Płn.
Analizując zdjęcie można sformułować dwa istotne 
wnioski:
—  Gwiazda Polarna również zakreśla niewielki 
okrąg, co dowodzi, że jest nieco oddalona od 
bieguna. Wiadomo, że obecnie jest ona odległa 
od bieguna niespełna stopień, i że zmienia się 
to na skutek precesji osi ziemskiej. Za kilkanaście 
tysięcy lat rolę Gwiazdy Polarnej przejmie Wega  
z gwiazdozbioru Lutni.
—  ślady gwiazd są różnej grubości i barwy. Z tego 
zdjęcia można więc wysnuć wniosek o charak-
terze astrofizycznym. Gwiazdy różnej jasności 
pozostawiają ślady o różnej grubości, a różne 
barwy śladów dowodzą, że gwiazdy różnią się 
temperaturą powierzchni (fotosfery)
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miejscowy południk przechodzą gwiazdy o coraz większych rektascensjach. 
Warto dodać, że dyskutowane zmiany można obserwować również w ciągu 
dnia, śledząc łuk dzienny Słońca. Z praktyki wiadomo, że Słońce każdego dnia 
wschodzi u nas nad wschodnim horyzontem, a zachodzi — pod zachodnim. 
Dodajmy jednak, że w każdym dniu roku punkty wschodu i zachodu Słońca 
są nieco inne, gdyż ich położenie na horyzoncie zmienia się w zależności od 
deklinacji Słońca. Chcąc dokładnie wskazać na horyzoncie położenie punktu 
wschodu lub zachodu Słońca w wybranym dniu, trzeba zastosować następu-
jący wzór: cost = –tgϕ tgδ , gdzie t — kąt godzinny gwiazdy, δ — jej deklinacja, 
a ϕ — szerokość geograficzna miejsca obserwacji.
Odzwierciedlenie na sferze niebieskiej ruchu obiegowego 
Ziemi dookoła Słońca = zmiany w wyglądzie nieba w okresie 
rocznym; roczna wędrówka Słońca na tle gwiazd
Niektóre przykłady ilustrujące roczne zmiany wyglądu nieba, uwarunko-
wane ruchem obiegowym Ziemi, zamieszczono w rozdziale zatytułowanym 
Ruchy Ziemi. Oto inne. Wykonamy dwa zadania:
 Zadania
① Najpierw ustalmy dowolną godzinę obserwacji nieboskłonu (np. 2200), 
następnie obracajmy ruchomą tarczę tak, by odtworzyć wygląd nieba 
o 2200 dnia piętnastego każdego miesiąca (np. kwietnia, maja, czerwca, lipca 
i sierpnia). Przekonamy się, że każdorazowo niebo wygląda nieco inaczej 
— znikają pod horyzontem gwiazdozbiory widoczne na zachodzie, a uka-
zują się nowe po stronie wschodniej (Uwaga! wybór godziny i daty jest 
dowolny).
② Skoncentrujmy uwagę na dowolnie wybranym obrazie nieba (np. tym, który 
widać 21 października o godzinie 300; górują w tym momencie gwiazdy o rek-
tascensjach 5 godzin). Nie obracając tarczy, odczytujmy, o której godzinie wid-
nieje takie niebo 21 listopada, 21 grudnia, 21 stycznia i 21 lutego, ewentualnie 
po dalszych miesięcznych interwałach czasu. Rychło wywnioskujemy, że 
każdy dowolny obraz nieba pojawia się w kolejne noce nieco wcześniej (o nie-
całe cztery minuty, gdyż następuje to po upływie jednej doby gwiazdowej). 
Zaobserwowane zmiany wyglądu nieba są wywołane heliocentrycznym 
ruchem Ziemi; są więc odzwierciedleniem ruchu obiegowego Ziemi dookoła 
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Słońca. Uczestnicząc wraz z Ziemią w jej ruchu orbitalnym, „widzimy” 
Słońce na tle coraz to innych gwiazd, a skoro tak, to nocą oglądamy coraz 
inne obszary nieba, znajdujące się „po przeciwnej stronie nieba” niż Słońce. 
Skutkiem omawianego ruchu jest roczna wędrówka Słońca na tle gwiazd, 
czyli ruch roczny Słońca po ekliptyce. Najpierw więc odszukajmy eklip-
tykę, która jest kołem wielkim przebiegającym wśród 12 gwiazdozbiorów 
zodiaku. Gwiazdozbiory te: Baran, Byk, Bliźnięta, Rak, Lew, Panna, Waga, 
Skorpion (Niedźwiadek), Strzelec, Koziorożec, Wodnik i Ryby, dały nazwy 
dwunastu znakom zodiaku. Pojęcie „znak zodiaku” oznacza łuk eklip-
tyki o długości 30°. Ekliptyka dzieli się więc na 12 znaków zodiaku (są 
one zazwyczaj opisane na mapie wzdłuż ekliptyki). Znaki zodiaku wyzna-
czamy, rozpoczynając od punktu Barana i odmierzając w kierunku ruchu 
rocznego Słońca łuki po 30° każdy. W punkcie równonocy wiosennej roz-
poczyna się znak Barana, który obecnie znajduje się na tle gwiazdozbioru 
Ryb. Słońce wstępuje w znak Barana, gdy przekracza równik niebieski, 
wędrując z półkuli południowej na północną, na której w tym momen-
cie rozpoczyna się wiosna astronomiczna. Ruchu Słońca po ekliptyce nie 
można obserwować bezpośrednio, gdyż uniemożliwia to atmosfera ziem-
ska. Można o tym ruchu wnioskować pośrednio, obserwując tzw. helia-
kalne2 wschody gwiazd. Wiadomo o tym od kilku tysięcy lat, już bowiem 
w starożytnym Egipcie pilnie wyglądano, kiedy nastąpi heliakalny wschód 
Syriusza, wiedząc, iż zapowiada on rychły wylew Nilu — zjawisko o kapi-
talnym znaczeniu dla gospodarki rolnej tego państwa.
2 Heliakalny wschód następuje wtedy, gdy gwiazda po kilkutygodniowym okresie niewi-
doczności pojawia się na wschodnim niebie, tuż przed wschodem Słońca. W przypadku żad-
nej gwiazdy nie można precyzyjnie ustalić dokładnej daty heliakalnego wschodu, ponieważ 
dostrzeżenie gwiazdy w blasku porannej zorzy mogą utrudniać różne czynniki, na przykład: 
zjawiska atmosferyczne, jak mgła, zachmurzenie i opady, oraz Księżyc. Występują też błędy 
obserwacji związane z osobą samego obserwatora: jego spostrzegawczością, umiejętnościami, 
wprawą, a nawet samopoczuciem.
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Określanie warunków widoczności  
dowolnego ciała niebieskiego  
Wyznaczanie przybliżonych momentów  
wschodu oraz zachodu gwiazd i innych ciał niebieskich
Postaramy się odpowiedzieć na pytanie, kiedy i jak długo znajdują się 
nad horyzontem wybrane ciała niebieskie. Rozróżnimy także dwa przypadki, 
a mianowicie: gwiazdy i wędrujące na ich tle ciała niebieskie (Księżyc, planety, 
planetoidy, komety).
Gwiazdy 
Aby określić, jak długo i w jakiej porze doby znajduje się nad horyzontem 
wybrana gwiazda, należy podać przybliżone momenty jej wschodu i zachodu. 
Skoncentrujmy uwagę na gwieździe α Vir (najjaśniejsza z gwiazdozbioru 
Panny, w literaturze występuje również pod nazwą Kłos albo Spica) i ustawmy 
ją dokładnie na wschodniej części owalu horyzontu. Ustalmy teraz, kiedy i jak 
długo gwiazda ta przebywa nad horyzontem 12 marca. W tym dniu rozwa-
żana gwiazda wschodzi około 2100, bo wybrana data wskazuje na godzinę 2100. 
Dowolna inna data wskazuje inną godzinę, co dowodzi, że interesująca nas 
gwiazda wschodzi każdego dnia o nieco innej godzinie. I tak na przykład 25 
kwietnia około godziny 1800, a 25 listopada — około 400 nad ranem. Zauważmy, 
że w momencie wschodu rozważanej gwiazdy górują punkty sfery niebieskiej 
o rektascensji 8h15m. Konkluzja zatem brzmi: Kłos wschodzi codziennie, lecz 
momenty wschodu tej gwiazdy (wyrażone w czasie urzędowym) nieco się róż-
nią. Każdorazowo jednak w chwili wschodu tej gwiazdy zegar gwiazdowy 
pokazuje tę samą godzinę. W naszym przypadku jest to około godziny 815. 
W dalszym ciągu umieścimy rozważaną gwiazdę na zachodnim brzegu hory-
zontu i odczytamy, że w dniu 12 marca Spica zachodzi około godziny 710. 
Wszystkie wnioski dotyczące momentów wschodu w różnych dniach pasują 
tu w całej rozciągłości. Przeprowadzone rozumowanie można powtórzyć dla 
dowolnej liczby gwiazd. Każdorazowo przekonamy się, że wybrana gwiazda 
w dowolnie ustalonej szerokości geograficznej przebywa nad horyzontem 
każdego dnia tak samo długo i wschodzi (oraz zachodzi) zawsze o tej samej 
godzinie miejscowego czasu gwiazdowego. Długość łuku dziennego gwiazdy, 
jej czas przebywania nad horyzontem są uwarunkowane deklinacją gwiazdy 
(Przypomnijmy, że w ciągu roku zmienia się długość dnia — stosownie do 
zmian deklinacji Słońca).
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Planety lub inne ciała niebieskie wędrujące na tle gwiazd
Określając warunki widoczności „wędrownika” niebieskiego, najpierw 
znajdujemy właściwe (tzn. dla daty, dla której prowadzimy rozumowanie) war-
tości współrzędnych równonocnych, a następnie według nich ustalamy pozy-
cję rozważanego obiektu niebieskiego, a dalej postępujemy, jak w przypadku 
gwiazd.
Różne zadania problemowe rozwiązywane przy okazji 
powtórki obszerniejszych części materiału 
Oto kilka przykładów zadań problemowych do rozwiązania z pomocą 
mapy nieba.
 Zadania
① Największa elongacja zachodnia Wenus przypadała między innymi 17 
sierpnia 2004 roku. Przedyskutować warunki widoczności tej planety 
w sierpniu i wrześniu 2004 roku.
Rozwiązanie zaproponowanego zadania wymaga znajomości ruchów 
planet. Przypomnijmy, że pod pojęciem „elongacja” rozumiemy różnicę 
długości ekliptycznej Słońca i planety, mierzoną na wschód lub zachód od 
Słońca, zwaną odpowiednio wschodnią lub zachodnią. W elongacji zachod-
niej planeta — mając rektascensję mniejszą niż Słońce — wschodzi oczy-
wiście przed wschodem Słońca, jest więc na niebie porannym. Na mapie 
ustalimy teraz położenie Słońca na ekliptyce. W tym celu skorzystamy 
z kalendarzowej podziałki na obwodzie ruchomej tarczy mapy. Od daty 
17 sierpnia prowadzimy koło godzinne, aż do przecięcia się z biegunem. 
Koło to przecina się z ekliptyką, wskazując na niej aktualną pozycję Słońca. 
Pozwala to ustalić, że Słońce znajduje się na tle gwiazdozbioru Lwa. Następ-
nie, według współrzędnych zaczerpniętych z rocznika astronomicznego na 
rok 2004, odnajdujemy na mapie przybliżoną pozycję Wenus. Przybliżona 
wartość rektascensji Wenus w tym dniu wynosi α = 6h45m, natomiast war-
tość deklinacji to δ = 20°, a zatem Wenus świeci na tle gwiazdozbioru Bliź-
niąt, mniej więcej w połowie odległości między gwiazdami γ a ε Bliźniąt. 
Z efemerydy Wenus wynika, że jej elongacja zachodnia w rozważanym 
dniu ma wartość 46°. Warto zauważyć, że Wenus jako planeta wewnętrzna 
(dolna) może kątowo oddalać się od Słońca co najwyżej o 48°, bywa więc 
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widoczna na niebie zachodnim, po zachodzie Słońca, albo też na poran-
nym niebie wschodnim przed wschodem Słońca. Nas interesuje ten ostatni 
przypadek. W dalszym ciągu określimy przybliżony moment wschodu roz-
ważanej planety w dniu 17 sierpnia. Z mapki wynika, że ma to miejsce po 
godzinie 100. 
Dalsze rozumowanie wymaga dyskusji warunków widoczności Wenus 
pod koniec września 2004 roku. Przyjmijmy następujące współrzędne tej 
planety: α = 9h45m, δ = 14°. Słońce, jak wskazuje mapa, jest w gwiazdozbiorze 
Panny, a Wenus — na pograniczu gwiazdozbiorów Raka i Lwa. W ostatnie 
dni września Wenus wschodzi po godzinie 200, a więc nadal przed wscho-
dem Słońca. 
Pełna odpowiedź na postawione w zadaniu pytanie brzmi: Wenus 
w drugiej połowie sierpnia i we wrześniu 2004 roku jest widoczna przed 
wschodem Słońca i świeci na porannym niebie. Dyskutując warunki 
widoczności Wenus, przypomnijmy, że planety wewnętrzne (Merkury 
i Wenus) mogą oddalać się od Słońca na sferze na niezbyt dużą odległość 
kątową, a zatem są widoczne na zachodnim niebie wieczorem lub nad 
ranem na wschodnim niebie. Niekiedy zdarza się (a ma to miejsce wów-
czas, gdy deklinacja Wenus jest większa od deklinacji Słońca), że Wenus jest 
widoczna i nad ranem na wschodzie, i wieczorem na zachodnim niebie. 
Fakt ten łatwo wytłumaczyć tym, że łuk dzienny ciała niebieskiego zależy 
od deklinacji, a więc Wenus, mając deklinację większą niż Słońce, zatacza 
na sferze łuk dłuższy, wschodzi wcześniej niż Słońce i zachodzi później 
od niego. 
② Wiedząc, że Księżyc jest w pierwszej kwadrze dnia 22 czerwca, podać:
— współrzędne równonocne Słońca w tym dniu,
— nazwę gwiazdozbioru i znaku zodiaku, na tle których świeci Słońce,
— przybliżone współrzędne równonocne Księżyca,
— nazwę gwiazdozbioru i znaku zodiaku, na tle których świeci Księżyc,
— przybliżone momenty wschodu i zachodu Księżyca w Warszawie w tym 
dniu,
— kąt godzinny Księżyca w momencie jego wschodu w Warszawie,
— miejscowy czas gwiazdowy w momencie wschodu Księżyca w Warsza-
wie,
— przybliżone współrzędne równonocne Księżyca podczas najbliższej 
pełni,
— na tle którego gwiazdozbioru będzie Księżyc podczas najbliższej pełni,
— jakie zaćmienie może wówczas nastąpić.
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Zadanie to obejmuje wiele różnych zagadnień — ich listę można rozsze-
rzyć, dodając inne pytania. Odpowiedź na wszystkie pytania znajdziemy, 
korzystając z obrotowej mapy nieba. Oto przykłady.
Dnia 22 czerwca Słońce osiąga stanowisko letnie (jest to dzień przesi-
lenia letniego), a zatem: αs = 6
h, δs = + 23,5°. W tym dniu Słońce znajduje 
się na ekliptyce na pograniczu gwiazdozbiorów Byka i Bliźniąt. W Polsce 
jest to początek lata astronomicznego, Słońce więc wkracza w znak Raka. 
Skoro Księżyc znajduje się w pierwszej kwadrze, to jego długość eklip-
tyczna jest o 90° większa od długości ekliptycznej Słońca. Księżyc znajduje 
się na wschód od Słońca, a jego rektascensja jest niemal o 6 godzin większa 
od rektascensji Słońca. Wiemy również, że płaszczyzna orbity Księżyca jest 
nachylona do ekliptyki o kąt, którego średnia wartość wynosi około 5° — 
o taką właśnie wartość maksymalnie Księżyc może oddalać się na północ 
lub na południe od ekliptyki. Orbita Księżyca i ekliptyka przecinają się 
na sferze niebieskiej w dwóch punktach, dlatego też Księżyc, wędrując po 
swej orbicie, zazwyczaj biegnie w pobliżu ekliptyki, a czasem bywa na nie-
bie widoczny dokładnie na ekliptyce. Dzieje się tak, gdy Księżyc przecho-
dzi przez któryś z węzłów orbity. W rozważanym przypadku wyznaczamy 
przybliżone współrzędne równonocne Księżyca: αk = 12
h, δk = 0°. Punkt 
o podanych współrzędnych odnajdujemy na tle gwiazdozbioru Panny; jest 
to punkt Wagi, czyli punkt równonocy jesiennej.
Przybliżone momenty wschodu i zachodu Księżyca wyznaczymy 
metodą opisaną na s. 25. Temat zadania zawiera polecenie wyznaczenia 
momentu wschodu i zachodu Księżyca w Warszawie. Aby wyznaczyć 
poszukiwane momenty, musimy uwzględnić poprawki czasu, uwarun-
kowane różnicą długości geograficznej punktu obserwacji (w tym przy-
padku Warszawy) i południka geograficznego przechodzącego przez 
środek danej strefy czasowej. Przypomnijmy, że czas strefowy wskazują 
zegarki używane na co dzień. Na ogół czas strefowy jest różny od czasu 
miejscowego. Jest równy czasowi miejscowemu tylko na południku prze-
chodzącym przez środek danej strefy czasowej, a dokładniej — na połu-
dniku, którego czas miejscowy przyjmuje się jako obowiązujący w danej 
strefie czasowej. W Polsce w zimie obowiązuje czas środkowoeuropejski, 
który jest czasem miejscowym na południku: λ = –15° = 15° E. Latem uży-
wamy czasu wschodnioeuropejskiego, który jest czasem miejscowym połu-
dnika o długości geograficznej: λ = –30° = 30° E. Różnica czasu miejscowego 
i strefowego zależy więc od różnicy długości geograficznej rozpatrywanych 
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punktów powierzchni Ziemi. Warszawa znajduje się o 6° na wschód od 
piętnastego południka długości geograficznej wschodniej, dlatego wszyst-
kie zjawiska będące konsekwencją ruchu obrotowego Ziemi (np. górowanie 
Słońca, wschód i zachód Księżyca) następują tu 24 minuty wcześniej niż np. 
w Zgorzelcu, położonym na piętnastym południku długości geograficznej 
wschodniej. Aby przeliczyć czas środkowoeuropejski na czas miejscowy 
w Warszawie, trzeba dodać 24 minuty. Poprawkę na Δλ należy uwzględnić 
podczas obliczania obu momentów.
 Zadania obserwacyjne 
① Na obrotowej mapie nieba, przedstawiającej dzisiejsze niebo wieczorne, 
wyszukać gwiazdy pierwszej wielkości, a następnie zidentyfikować je na 
niebie.
② W dowolnie wybranym gwiazdozbiorze, który będzie u nas widoczny dzi-
siejszej nocy, wskazać — orientując się według wielkości krążków obrazu-
jących gwiazdy — dwie najjaśniejsze i dwie możliwie słabe gwiazdy tej 
konstelacji (oczywiście, dotyczy to tylko gwiazd tak jasnych, że można je 
dostrzec gołym okiem). Następnie odszukać ten gwiazdozbiór na niebie 
i sprawdzić trafność ocen dokonanych uprzednio na podstawie mapy.
Uwaga: Jeśli wybrany gwiazdozbiór będzie podczas obserwacji blisko 
horyzontu, czyli popatrzymy na niego tuż po wschodzie albo przed jego 
zachodem, to na skutek ekstynkcji atmosferycznej zaobserwowane jasności 
gwiazd mogą się dość znacznie różnić od uwidocznionych na mapce; warto 
więc wybierać do obserwacji gwiazdozbiory widoczne w danym momencie 
w pobliżu górowania.
③ Z rocznika lub kalendarzyka astronomicznego odczytać widomą jasność 
planet, które będą obserwowane dzisiejszej nocy, a następnie wskazać na 
niebie gwiazdy o takiej samej jasności. 
④ Wyznaczyć przybliżony moment wschodu Marsa i jego kąt godzinny 
w momencie zachodu w dniu dzisiejszym w Zgorzelcu (bądź w Katowi-
cach, w Rzeszowie).
⑤ Jak długo przebywa dziś nad horyzontem: Wenus, Mars, Jowisz, Saturn, 
Syriusz?
⑥ Na tle którego gwiazdozbioru świecił Księżyc w pełni w maju 2006 roku?
⑦ Księżyc w ostatniej kwadrze świeci na tle gwiazdozbioru Ryb. W którym 
gwiazdozbiorze znajduje się Słońce?
⑧ Wiedząc, że opozycja Marsa nastąpiła dnia 30 października 2005 roku, 
określić na tle którego gwiazdozbioru świecił wtedy Mars.
⑨ Wiedząc, że węzeł wstępujący orbity Księżyca znajduje się w punkcie rów-
nonocy wiosennej, wykreślić na mapie pozorną drogę Księżyca na tle 
gwiazd w ciągu miesiąca gwiazdowego.
⑩ Podczas pełni nastąpiło zakrycie Aldebarana (najjaśniejszej gwiazdy w kon-
stelacji Byka) przez Księżyc. Podać:
—  datę tego zjawiska,
—  nazwę gwiazdozbioru i znaku zodiaku, na tle którego znajduje się 
Słońce,
—  przybliżone współrzędne równonocne Księżyca podczas najbliższego 
nowiu.
⑪ Dnia 8 listopada 2006 roku nastąpiło kolejne przejście Merkurego przed tar-
czą Słońca. Określić:
—  przybliżone współrzędne równonocne Merkurego w tym dniu,
—  w jakiej porze doby w Polsce obserwowano Merkurego w listopadzie 
2006 roku.
Obrotową mapę nieba — chociaż nie zawiera ona żadnych informacji 
o typach widmowych gwiazd — można również wykorzystać inaczej. Wia-
domo, że typ widma gwiazdy zależy przede wszystkim od temperatury 
jej fotosfery, a także, że temperatury fotosfer gwiazd znacznie różnią się 
między sobą. Z prawa Wiena wynika, że gwiazdy świecące niebieskawym 
światłem są znacznie gorętsze od świecących żółto, a te z kolei od czer-
wonawych. Z barwy światła gwiazdy można więc wstępnie wnioskować 
o temperaturze jej fotosfery, a na tej podstawie o typie jej widma. Obrotowa 
mapa nieba będzie zatem bardziej użyteczna, jeśli uzupełnimy ją, kolorując 
odpowiednio gwiazdy, przynajmniej najjaśniejsze. Typy widmowe rozwa-
żanych gwiazd (możemy na początek ograniczyć się do gwiazd pierwszej 
wielkości) zaczerpniemy z literatury astronomicznej.
⑫ Na własnym egzemplarzu mapy zabarwić najjaśniejsze gwiazdy stosow-
nie do ich typów widmowych, następnie odszukać je na niebie (oczywiście, 
danego wieczoru nie są widoczne wszystkie, a tylko te spośród nich, które 
są charakterystyczne dla danej pory roku). 
W dalszym ciągu postaramy się sprawdzić, czy rzeczywiście można 
zauważyć, że gwiazdy różnią się między sobą barwą światła.
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Ziemia wykonuje kilka różnych ruchów, z konsekwencjami których powinni 
zapoznać się fizycy i geofizycy. Niektóre spośród tych ruchów omówimy.
Ruch obrotowy wokół własnej osi
Skutki tego ruchu najłatwiej zaobserwować. Ziemia obraca się wokół włas-
nej osi z zachodu na wschód, dokonując pełnego obrotu w ciągu doby gwiaz-
dowej (23h56m04,s09 czasu średniego słonecznego). Odzwierciedleniem tego 
jest widomy, dzienny (niekiedy określany terminem „pozorny”) ruch sfery 
niebieskiej w kierunku przeciwnym, tj. ze wschodu na zachód. Obserwujemy 
więc w ciągu dnia wędrówkę Słońca ze wschodu na zachód, nocą natomiast 
— przemieszczanie się gwiazd, również w kierunku zachodnim. Zjawisko to 
omówiliśmy w poprzednim rozdziale. Odzwierciedlenie na niebie ruchu obro-
towego Ziemi można utrwalić na fotografii Północnej Sekwencji Polarnej (NPS) 
lub okolic południowego bieguna świata. Omawiając odzwierciedlenie ruchu 
obrotowego Ziemi na sferze, korzysta się z kilku fotografii okolicy północnego 
bieguna świata, wykonanych za pomocą różnych przyrządów i o odmiennym 
czasie ekspozycji. Z analizy tych zdjęć można wysnuć następujące wnioski:
—  Na zdjęciach NPS wyraźnie widać, że ślady gwiazd, pozostawione przez 
nie w wyniku ruchu dziennego sfery, to łuki kół o promieniach wzrastają-
cych proporcjonalnie do kątowej odległości od bieguna świata.
—  Gwiazda Polarna również zakreśla niewielki okrąg, a więc nie pokrywa się 
z biegunem świata (!).
—  Znając czas ekspozycji danego zdjęcia, można wyznaczyć długość doby 
gwiazdowej — wystarczy w tym celu połączyć końce śladu wybranej 
gwiazdy ze wspólnym środkiem okręgów (biegun świata) i zmierzyć kąt, 
któremu odpowiada ten łuk, a na tej podstawie obliczyć długość doby 
Ruchy Ziemi
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gwiazdowej. Te i poprzednie ćwiczenie są możliwe w przypadku niezmier-
nie precyzyjnych pomiarów na zdjęciach o wspaniałej rozdzielczości i po 
długim czasie ekspozycji. W amatorskiej praktyce pozytywny efekt jest tu 
trudny do osiągnięcia.
—  Inne wnioski (astrofizyczne) wypływające z analizy zdjęć okolic bieguna 
północnego: gwiazdy różnej jasności pozostawiają ślady innej grubości. 
Jeśli natomiast fotografowano na emulsji uczulonej w określonym prze-
dziale widmowym, to można także stwierdzić różnice barw światła róż-
nych gwiazd, zależne od temperatury powierzchniowej danej gwiazdy. 
W konsekwencji pozwala to w przybliżeniu określić typ widma gwiazdy. 
Można też wykonać inne ciekawe doświadczenia astrofizyczne. Warto na 
przykład zauważyć, że jeśli mamy okazję obejrzeć fotografię gwiazd wyko-
naną na emulsji, której maksymalna czułość przypada w krótkofalowej 
części widma i fotografowano fragment nieba, który obejmuje gwiazdy 
o różnych barwach (czyli o innych temperaturach powierzchniowych), to 
gwiazdy niebieskie wydają się znacznie jaśniejsze niż oceniane optycznie, 
w przeciwieństwie do gwiazd czerwonych. Za dobry przykład może tu 
posłużyć gwiazdozbiór Oriona, a w nim niebieski Rigel (β Ori) i czerwona 
Betelgeuse (α Ori). 
Po omówieniu skutków ruchu obrotowego Ziemi i jego odzwierciedle-
nia na sferze niebieskiej skoncentrujemy uwagę na dowodach tego ruchu. 
Zaprezentowane w dalszym ciągu zjawiska są efektem siły Coriolisa, 
wywołanej ruchem obrotowym Ziemi. Siła ta F, odkryta przez Coriolisa 
w 1835 roku, wyraża się wzorem:
F = 2 m v ω sin ϕ,
gdzie:
 m — masa ciała poruszającego się względem obracającej się Ziemi,
 v — prędkość tego ciała,
 ω — prędkość kątowa w ruchu obrotowym Ziemi,
 ϕ — szerokość geograficzna.
Jeśli czytelnik nie zna tego zagadnienia z dotychczasowych wykładów 
fizyki ogólnej, to przygotowując się indywidualnie do ćwiczenia winien 
zapoznać się z działem Mechanika zamieszczonym w podręczniku fizyki 
ogólnej, ewentualnie sięgnąć do podręcznika Astronomia w geografii  autor-
stwa Jana Mietelskiego. W wyniku działania siły Coriolisa obserwuje się 
następujące zjawiska potwierdzające ruch obrotowy Ziemi:
(1)
Rys. 4. Fotografia okolicy północnego 
bieguna świata
Profesor Jimmy Westlake (Colorado Mountain 
College, USA), na fotografii wykonanej 9 lutego 
2005 roku, utrwalił ruch dzienny sfery niebieskiej, 
stanowiący odzwierciedlenie ruchu obrotowego 
Ziemi wokół własnej osi. Po godzinnej ekspozycji 
obiektyw został zasłonięty na 3 min, a następnie 
ponownie otwarty na 30 sek. Dlatego też widać 
wyraźnie (zwłaszcza z dala od bieguna), że ślad 
każdej gwiazdy kończy się „kropką” z prawej strony. 
Można stwierdzić, że gwiazdy bardziej odległe od 
bieguna zataczają dłuższe, wyraźniejsze łuki. Warto 
zauważyć, że gwiazdy jaśniejsze pozostawiły na 
emulsji ślady grubsze i wyraźniejsze
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(2)
Rys. 5. Wiekowa wędrówka na sferze nie-
bieskiej północnego bieguna świata
Bieguny świata przemieszczają się na tle gwiazd 
w wyniku precesji osi ziemskiej. Ilustracja przedsta-
wia fragment mapy nieba, na której uwidoczniono, 
jak przemieszcza się północny biegun świata, wędru-
jąc po obwodzie koła, w okresie od 6 tys. lat p.n.e. 
do roku 28 tysięcy. Obecnie północny biegun świata 
znajduje się w pobliżu Gwiazdy Polarnej; jest odda-
lony od niej niemal o jeden stopień. Gwiazda Polarna 
jest końcem ogona Małej Niedźwiedzicy (na rysunku 
Petitte Ourse). Za 12 tys. lat biegun zawędruje 
w okolice gwiazdy Wegi – najjaśniejszej gwiazdy 
w gwiazdozbiorze Lutni (na rysunku Lyre), która 
będzie się składała z gwiazd okołobiegunowych. 
W owym czasie obie Niedźwiedzice – Wielka i Mała, 
będą się pojawiały na naszym niebie tylko okresowo. 
Podobnie okresowo będą widoczne również inne 
gwiazdozbiory, które obecnie widnieją na naszym 
niebie każdej pogodnej nocy, gdyż są utworzone 
z gwiazd okołobiegunowych
—  Odchylenie wschodnie, jakie zaobserwował już Newton, a doświadczalnie 
potwierdził G.B. Gugliemini pod koniec XVIII wieku. Doświadczenie poka-
zuje, że ciało swobodnie spadające z wysokiej wieży trafia na powierzch-
nię Ziemi nie u podstawy wieży, lecz w punkcie wysuniętym nieco w kie-




 ω — prędkość kątowa w ruchu Ziemi, 
 h — wysokość wieży, 
 ϕ — szerokość geograficzna miejsca obserwacji, 
 g — przyspieszenie ziemskie.
—  Wahadło Foucaulta — wahadło uruchomione w płaszczyźnie miejscowego 
południka zachowuje kierunek płaszczyzny wahań, lecz miejscowy połu-
dnik uczestniczy w ruchu obrotowym Ziemi, a więc „ucieka” na wschód. 
W rezultacie obserwujemy pozorny obrót płaszczyzny wahań wahadła 
o okresie T = 24 h/sinϕ. W przypadku szerokości geograficznej Poznania 
(52°24’) T wynosi 30h17 m, co w ciągu jednej godziny daje wielkość 11°53’.
—  Zjawiska geofizyczne: zboczenie prądów morskich i wiatrów — pasatów. 
W strefie międzyzwrotnikowej, a ściślej — w obszarze przyrównikowym, 
w przedziale szerokości geograficznych  +–35°, w dolnej troposferze na obu 
półkulach wieją w stałych kierunkach pasaty, które zmierzają do równika. 
Na półkuli północnej wieją one z kierunku północno-wschodniego, a na 
półkuli południowej — odwrotnie. W górnej troposferze, w obszarach 
przyrównikowych, wieją antypasaty, które na półkuli północnej zmierzają 
ku równikowi z południowego zachodu, natomiast na półkuli południowej 
— z północnego zachodu.
—  Kierunek wiatrów w cyklonach na półkuli północnej jest przeciwny do 
kierunku ruchu wskazówek zegara, a na półkuli południowej — zgodny 
z ruchem wskazówek zegara.
—  Działanie erozyjne wód uszkadza prawe brzegi rzek na półkuli północnej, 
na półkuli południowej zaś — lewe brzegi rzek. Rzeki płynące na półkuli 
północnej w kierunku północnym zbaczają na wschód, a na półkuli połu-
dniowej — odwrotnie. 
Wypada dodać, że ruchy Ziemi — obrotowy i obiegowy — mają wpływ na 




nie należą do żadnego roju. Zawsze po północy liczba ich jest kilkakrotnie 
większa niż wieczorem. Dzieje się tak dlatego, że Ziemia na orbicie okołosło-
necznej stale „zderza” się z okruchami materii międzyplanetarnej, które po 
nastaniu ciemności obserwujemy jako meteory sporadyczne. Nad ranem docie-
rają do nas dodatkowo meteory, które „przeganiają” Ziemię. Zmiany te nazy-
wamy „wariacją dobową”.
Wieloletnie obserwacje wykazały systematyczne, śladowe fluktuacje długo-
ści doby. Jest to niesłychanie powolne zmniejszanie się prędkości ruchu obro-
towego Ziemi, a także bardzo subtelne zmiany sezonowe. Nierównomierności 
w ruchu obrotowym Ziemi wykrywa się na podstawie obserwacji naziemnych 
i pozaatmosferycznych. 
 Zadanie
 Zaprojektować wahadło Foucaulta na Marsie…, na Księżycu.
Ruch obiegowy Ziemi wokół Słońca
Jeden obieg Ziemi wokół Słońca trwa 365d6h09m10s (365,2564d). Ten inter-
wał czasu to rok gwiazdowy. Heliocentryczna orbita Ziemi to elipsa zbliżona 
kształtem do koła. Mimośród tej orbity e = 0,01671; średnia odległość od Słońca 
to 149 600 · 106 m. Nachylenie płaszczyzny ekliptyki do płaszczyzny równika 
ziemskiego wynosi ε = 23°,439 682 i maleje o około pół sekundy rocznie. Obec-
nie Ziemia przechodzi przez peryhelium na początku stycznia, natomiast przez 
aphelium — na początku lipca. 
Ziemia w peryhelium i aphelium
Rok
Data przejścia przez 
peryhelium 
Odległość od Słońca 
w jednostkach astro-
nomicznych (w j.a.)
Data przejścia przez 
aphelium
Odległość od Słońca 
w jednostkach astro-
nomicznych (w j.a.)
2004 4 stycznia 0,983264 5 lipca 1,016694
2005 2 stycznia 0,983296 5 lipca 1,016742
Mimośrodowość orbity Ziemi stwarza nieco inne warunki widoczności 
Słońca z obu półkul. Można to zilustrować, porównując długość dnia polarnego 
Rys. 6. Pozycja Słońca względem hory-
zontu 21 czerwca o północy
Deklinacja Słońca osiąga maksymalną wartość 
23°27’ w momencie przesilenia letniego, tj. około 
22 czerwca. Długość tego dnia zależy, oczywiście, 
od szerokości geograficznej miejsca obserwacji. 
W Paryżu (φ = 48°50’) ten dzień trwa 18h08m. 
W Sankt Petersburgu (φ = 59°55’) Słońce w tym 
dniu jest nad horyzontem 18h58m, na górze Ava-
saksa (góra w płn. Norwegii) tego dnia w ogóle 
nie zachodzi, a o północy jest na horyzoncie po 
stronie północnej. Rysunki po lewej stronie obrazują 
moment zachodu Słońca (coucher; soir – ‘wieczór’), 
a po prawej stronie podano moment wschodu (lever; 
matin – ‘rano’). Jak wiadomo, za północnym kręgiem 
polarnym Słońce, które już od trzech miesięcy jest 
nad równikiem, w tym dniu osiąga maksymalną 
wysokość. 
Z a d a n i e: Korzystając z właściwych wzorów, obli-
czyć wysokość górowania i dołowania Słońca  
w tym dniu w rozważanych miejscowościach
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w okolicach biegunów północnego i południowego, przedstawia to następująca 
tabela. 















70  70  55 –70  65  59
75 107  93 –75 101  99
80 137 123 –80 130 130
85 163 150 –85 156 158
90 189 176 –90 182 183
Czas trwania wszystkich dni i nocy wyszczególnionych w tabeli obliczono 
z uwzględnieniem mimośrodowości orbity ziemskiej i refrakcji. Godzi się 
zauważyć, że z powodu mimośrodowości orbity ziemskiej długości dni i nocy 
w punktach powierzchni Ziemi identycznie oddalonych na północ i na połu-
dnie od równika znacznie się różnią. 
Dodajmy również, że heliocentryczna orbita Ziemi przebiega tak, że nasza 
planeta dwa razy w roku, tj. w maju i w październiku, przechodzi w pobliżu 
orbity komety Halleya. Natrafia każdorazowo na drobne okruchy materii 
(meteoroidy)1, rozsypane przez macierzystą kometę podczas kolejnych powro-
tów do Słońca. Obserwujemy wówczas roje meteorów. Z kometą Halleya łączą 
się majowe η Akwarydy i październikowe Orionidy. Najbardziej znany rój to 
Perseidy (jego potoczna nazwa to Łzy św. Wawrzyńca). Maksimum aktywno-
ści Perseid przypada na przełomie pierwszej i drugiej dekady sierpnia. Znamy 
kilkaset rojów meteorów, których wiele pochodzi od komet okrążających obec-
nie Słońce. Są też roje złożone ze szczątków dawnych, umarłych już komet, 
które jak kometa Bieli lub Brooksa czy S-L 9 rozsypały się i rozproszyły, two-
rząc chmurę mikroskopijnych bryłek metalicznych i lodowych oraz niewielkich 
kamyków okrążających Słońce po orbicie macierzystej komety.
1 Meteoroid to niewielka bryłka materii meteorowej lub — inaczej — meteorytowej, która 
okrąża Słońce, podobnie jak każda planetoida. Meteoroid może spotkać się z Ziemią i wtedy, 
podczas przelotu tej bryłki przez atmosferę ziemską, obserwujemy meteor. Jeśli meteor jest 
wyjątkowo jasny, to mówi się o nim bolid. Może on osiągnąć jasność nawet –20 magnitudo 
(m), jak to miało miejsce dnia 4 lutego 2007 roku. Czasami resztki meteoroidu docierają do 
powierzchni Ziemi, spadają, a my mówimy, że spadł meteoryt. 
Rys. 7a. Zorza polarna
W wyniku oddziaływania wiatru słonecznego  
z ziemskim polem magnetycznym pojawiają się 
zorze polarne, których największe zagęszczenie 
przypada w otoczeniu obu ziemskich biegunów 
magnetycznych. 
Autorem zdjęcia jest Jospeh Hall, a przedstawia  
ono zorzę z dnia 12 kwietnia 2005 roku
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Rys. 7b. Zorza polarna 
Fotografię wykonał Bjorn Jorgensen 18 stycznia 2005 
roku
Od kilkudziesięciu lat znane są również roje, których nie można oglądać, 
Ziemia bowiem napotyka je zawsze w ciągu dnia. Można je obserwować z uży-
ciem radaru. Poszczególne roje meteorów pojawiają się każdego roku w ściśle 
określone noce, a oprócz nich każdej pogodnej nocy widoczne są meteory spo-
radyczne. 
Warto dodać, że bryłki materii meteorytowej docierają nie tylko na Ziemię, 
ale też na powierzchnie innych ciał naszego Układu Słonecznego. Niekiedy 
można z Ziemi obserwować spadki meteorytów na powierzchnię Księżyca. 
I tak dnia 7 listopada 2005 roku dostrzeżono eksplozję na Księżycu, spowo-
dowaną spadkiem meteorytu na obrzeżu Mare Imbrium. Oceniono, że spadła 
bryłka o średnicy 12 cm, która uderzyła w Księżyc z prędkością 27 km/s. Nale-
żała prawdopodobnie do Taurydów. Mógł powstać krater o średnicy 3 m — zbyt 
mały, by „zaobserwował” go teleskop Hubble’a, na Księżycu bowiem teleskop 
ten może rozróżniać obiekty o średnicy 60 m. Obserwacje spadku meteorytów 
na Księżyc prowadzi się już od kilku lat. Wiele takich zjawisk zaobserwowano 
w latach 1999—2001 (Leonidy). Zagadnienie to jest bardzo ważne, gdyż w 2018 
roku NASA planuje loty załogowe na Księżyc.
Z kolei dnia 14 grudnia 2006 roku zaobserwowano 5 rozbłysków towarzy-
szących spadkowi Geminid na Księżyc. Były to rozbłyski o jasności od 7 do 9 
wielkości gwiazdowej. W połowie grudnia Ziemia i Księżyc przechodzą przez 
„pole minowe”, czyli przez chmurę okruchów materii rozsiewanych przez pla-
netoidę 3200 (Phaeton) podczas jej przelotu w pobliżu Ziemi, obserwowanych 
jako Geminidy. Obserwacje spadku meteorytów na Księżyc są prowadzone 
dość systematycznie. Oprócz Leonid i Geminid, stwierdzono kilkanaście prze-
lotów meteorów sporadycznych i jeden Taurydów. 
Współrzędne równonocne Słońca
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Pory roku na powierzchni Ziemi są spowodowane zmianami deklinacji 
Słońca w cyklu rocznym2. Deklinacja występuje we wzorach na obliczanie 
zarówno wysokości górowania ciała niebieskiego, jak i kąta godzinnego punktu 
wschodu i zachodu ciała niebieskiego. Za pomocą ostatniego z wzorów można 
wyliczyć długość łuku dziennego, a więc także długość dnia. Przygotowując się 
do omawiania skutków obiegu Ziemi wokół Słońca (ruchu heliocentrycznego), 
należy powtórzyć wiadomości na temat warunków widoczności Słońca z róż-
nych szerokości geograficznych, dni i nocy polarnych, ich długości w różnych 
punktach powierzchni Ziemi, poza kręgami polarnymi. 
Na sferze niebieskiej odzwierciedlenie ruchu obiegowego Ziemi wokół 
Słońca jawi się jako widomy roczny ruch Słońca po ekliptyce. Jest ona, jak 
pamiętamy, kołem wielkim, które powstało w wyniku przecięcia sfery niebie-
skiej płaszczyzną orbity ziemskiej, nachyloną do płaszczyzny równika świata 
pod kątem ε = 23°27’. Warto dodać, że kąt ε nie jest stały, lecz nieustannie 
zmienia wielkość; obecnie nieznacznie maleje. I tak na przykład około 150 roku 
p.n.e., według Hipparcha, wartość ε wynosiła 23°51’20”, a w 1950 roku — już 
tylko 23°26’44,84”. Do takiej też wartości spadła maksymalna deklinacja Słońca, 
co spowodowało zmiany wielkości powierzchni stref klimatycznych. Zwrot-
niki Raka i Koziorożca zbliżyły się do równika, koła podbiegunowe zaś odda-
liły się od niego, wędrując w kierunku biegunów. Obecnie powierzchnia strefy 
przyrównikowej, ograniczonej zwrotnikami, zmniejsza się rocznie o 1130 km2. 











2 Drugi istotny ich powód to nachylenie osi obrotu Ziemi do płaszczyzny ekliptyki.
* W kolumnie tej podano oznaczenia występujące w literaturze astronomicznej. 
Rys. 8a. Analemma
Analemma (widoczna na rys. 8a oraz 8b) to efekt 
fotograficznych obserwacji Słońca wykonywanych 
na tej samej kliszy, w tym samym miejscu i o tej 
samej godzinie (zazwyczaj 1200) czasu średniego 
słonecznego, w odstępach kilkudniowych (lub kil-
kunastodniowych), przez okres całego roku. Kształt 
analemmy doskonale obrazuje roczny przebieg 
równania czasu. Przedstawione fotografie analemmy 
zasługują na wnikliwą uwagę czytelnika. Niosą 
istotną treść astronomiczną, a co więcej – pozwalają 
poznać dzieła zdolnych i pomysłowych artystów 
fotografików, rozmiłowanych w utrwalaniu i doku-
mentowaniu przebiegu zjawisk astronomicznych, 
powszechnie uznawanych za dość pospolite, choć 
w rzeczywistości ciekawych i niepowtarzalnych.
Ilustracja 8a, której autorem jest Tunc Tezel, znakomity 
i słynny autor fotografii astronomicznych, zasługuje 
na uwagę. Taki wspaniały i zaskakujący efekt, a mia-
nowicie analemma zawierająca obraz Słońca w fazie 
całkowitego zaćmienia, to rezultat skomplikowanych 
i długich przygotowań. Tunc Tezel mieszka w miej-
scowości Bursa, odległej o 500 km od miasta Antalya, 
położonego w płd.-zach. Turcji, gdzie 29 marca 2006 
roku przebiegał pas całkowitego zaćmienia. Po obej-
rzeniu całkowitego zaćmienia Słońca w sierpniu 1999 
roku Tezel wpadł na nowatorski pomysł, aby wyko-
nać „tutulemmę” (nazwa utworzona przez niego jako 
kombinacja słów analemma i to-tool-ma – tureckie 





Ekliptykę dzielimy na 12 łuków równej długości, zwanych znakami zodiaku, 
o nazwach identycznych z nazwami gwiazdozbiorów zodiaku. Podział rozpo-
czynamy od punktu równonocy wiosennej (punkt Barana) i odmierzamy łuki 
w kierunku rocznego ruchu Słońca, tzn. w kierunku wzrastających rektascen-
sji. Punkt Barana, jak widać na przykład na mapie nieba, obecnie znajduje się 
w gwiazdozbiorze Ryb. 
W czasach gdy Hipparch odkrył zjawisko precesji (II wiek p.n.e.) znaki 
i gwiazdozbiory zodiaku o określonych nazwach pokrywały się z sobą, a punkt 
Barana był, oczywiście, w gwiazdozbiorze Barana. Dzisiaj znaki i gwiazdo-
zbiory zodiaku są przesunięte względem siebie o jedno miejsce, a dzieje się tak 
za sprawą precesji, o której będzie jeszcze mowa. Jak już zaznaczono, punkt 
Barana obecnie znajduje się w gwiazdozbiorze Ryb i tam też leży znak Barana. 
Momenty wstępowania Słońca w poszczególne znaki z roku na rok nieznacznie 
się różnią. Można to prześledzić, analizując tabelę podającą momenty początku 
wiosny astronomicznej, a więc momenty wstępowania Słońca w znak Barana 
w danych latach (s. 39).
Wędrówki Słońca po ekliptyce nie można, oczywiście, obserwować bezpo-
średnio. Można o niej wnosić pośrednio, obserwując tzw. heliakalne wschody 
wybranych gwiazd, o których była już mowa. Mianem heliakalnego wschodu 
określamy zjawisko pojawienia się gwiazdy w blaskach porannej zorzy po raz 
pierwszy po okresie kilkutygodniowej niewidoczności. Przeprowadźmy nastę-
pujący eksperyment myślowy. Na zimowym niebie obserwujemy wiele bardzo 
jasnych gwiazd, skupionych w kilku gwiazdozbiorach. Skoncentrujmy uwagę 
na Wielkim Psie. Należy do niego najjaśniejsza gwiazda nieba — Syriusz. Zimą 
jest on widoczny niemal całą noc. W miarę upływu czasu stwierdzamy, że 
Syriusz po zapadnięciu zmierzchu jest już doskonale widoczny i coraz wcześ-
niej zachodzi. Wreszcie, podczas kolejnych wiosennych wieczorów, Syriusz 
widnieje na niebie tylko krótko po zachodzie Słońca, aż do wieczoru, pod-
czas którego stwierdzimy, że Syriusza po zachodzie Słońca nie widać, bo wraz 
z sąsiednimi gwiazdami stanowi tło dla Słońca. Po kilku tygodniach Syriusz 
pojawia się nad ranem na wschodnim niebie — następuje heliakalny wschód 
Syriusza.
Do eksperymentu myślowego wybraliśmy Syriusza, ponieważ opisane 
obserwacje skrzętnie przeprowadzali starożytni Egipcjanie. Na podstawie wie-
Rys. 8b. Analemma 
Ilustrację 8b wykonał Anthony Ayiomamitis,  
pomysłodawca i autor wielu niesłychanie ciekawych 
i oryginalnych fotografii astronomicznych – zob. 
fotografię zaćmienia Księżyca na tle antycznej  
greckiej budowli, zamieszczoną na 4. stronie okładki 
dwumiesięcznika „Urania – Postępy Astronomii” 
(2008, nr 2).  
Analemma widnieje na tle świątyni Zeusa, pocho-
dzącej z czwartego wieku przed naszą erą. Autor 
fotografii prowadził obserwacje w Atenach (φ = 38,3°; 
λ = +23,7° E) – wykonał 44 obserwacje w czasie od 7 
stycznia 2003 roku do 20 grudnia tegoż roku; obser-
wacje przeprowadzał o 1600 czasu uniwersalnego, 
każdorazowo czas naświetlania wynosił 1/30 sek.
Na marginesie warto zauważyć, że wykonanie ana-
lemmy to „smakowity kąsek” dla obserwatorów. 
Ich fotografie bywają dość często reprodukowane 
w codziennym informatorze „Astronomical Picture of 
the Day” (ostatnio 4 grudnia 2007 roku). Do ciekawych 
wniosków dochodzi się, rozważając wygląd analemmy 
obserwowanej z powierzchni innych planet. Na Mer-
kurym na przykład doba trwa aż dwa tamtejsze lata. 
wości cykl 26 obserwacji pozycji Słońca w czasie od 
17 lipca 2005 roku do 19 marca 2006 roku, a następ-
nie sfotografował Słońce w fazie całkowitego zaćmie-
nia dnia 29 marca 2006 roku w Antalya. W czasie od 
kwietnia do lipca 2006 roku, ze względu na zajęcia 
służbowe, przerwał obserwacje, a zadanie to konty-
nuował jego brat Cenk Tezel. Każdorazowe obser-
wacje przeprowadzano o godzinie 1356 miejscowego 
czasu letniego, gdyż w tym momencie następowała 
faza całkowitości zaćmienia Słońca obserwowanego 
w Antalya
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loletnich obserwacji stwierdzili oni, że heliakalny wschód Syriusza zapowiada 
rychły wylew Nilu — zjawisko niesłychanie ważne dla Egiptu z gospodar-
czego punktu widzenia. 
Roczną wędrówkę Słońca na tle gwiazd można bardzo poglądowo przed-
stawić w planetarium. Mianowicie jeśli w dowolnym dniu ustawimy w pozy-
cji górowania równocześnie Słońce i wybraną gwiazdę (w planetarium można 
pokazać Słońce na tle gwiazd, tzn. przedstawić sklepienie niebieskie tak, jak 
byśmy je obserwowali z Ziemi pozbawionej atmosfery) i uruchomimy ruch 
dzienny, to — po pewnym czasie — dostrzeżemy, że gwiazda powróciła na 
miejscowy południk (upłynęła zatem doba gwiazdowa), a Słońce jest jeszcze 
nieco na wschód i dopiero zbliża się do górowania. W rzeczywistości trzeba 
by poczekać jeszcze niemal 4 minuty, aż do zakończenia doby słonecznej. 
Powtarzając to doświadczenie kilkakrotnie, przekonamy się niezbicie, że 
Słońce bezustannie oddala się na wschód od pierwotnej pozycji wyjściowej 
— stale przemieszcza się po ekliptyce. Ekliptyka przecina się z równikiem 
niebieskim w dwóch punktach: równonocy wiosennej (Barana) i równonocy 
jesiennej (Wagi). Przejście Słońca przez każdy z wymienionych punktów 
zapowiada początek danej pory roku. Na półkuli północnej, gdy Słońce mija 
punkt Barana (obecnie wypada to przeważnie 20 marca, zob. tabela na s. 39), 
rozpoczyna się wiosna. Początek jesieni astronomicznej obecnie przypada 
w Polsce 22 lub 23 września, tj. w momencie przejścia Słońca przez punkt 
Wagi. Ze względu na zawiłości kalendarzowej rachuby momenty te z roku na 
rok są nieco inne. Jako ciekawostkę odnotujmy fakt, że w roku 2044 równonoc 
wiosenna przypadnie 19 marca, podobny ewenement miał miejsce ostatnio 
w 1796 roku. 
Początek wiosny i jesieni
Rok











Rys. 9. Słońce w aphelium i peryhelium
Średnica kątowa Słońca obserwowanego z Ziemi 
bezustannie zmienia się nieznacznie wskutek 
zmian odległości Ziemia – Słońce. Mimośród orbity 
ziemskiej jest niewielki, wynosi zaledwie e = 0,0167, 
jednak wystarczy on, aby zauważyć zmiany kąto-
wych rozmiarów Słońca. Autor zdjęć, Anthony Ayio-
mamitis, fotografował Słońce w tej samej skali. Na 
fotografii po lewej stronie w dniu 5 lipca 2005 roku 
Ziemia minęła aphelium w odległości 152,10 mln km, 
a więc średnica kątowa Słońca liczyła 31,46’. Prawą 
fotografię wykonano 2 stycznia 2005 roku, w dniu 
przejścia Słońca przez peryhelium. Ziemia zbliżyła 
się wówczas do Słońca na odległość „zaledwie”  
147,1 mln km i dlatego średnica kątowa Słońca  
wzrosła do 32,53’.
Porównanie obu fotografii jest ważne i ciekawe  
również z tego względu, że widzimy tu różne plamy.  
Na fotografii lipcowej (lewej) jest kilka rozbudowa-
nych grup plam widniejących w otoczeniu pochodni 
Po wystarczająco długich obserwacjach można otrzy-
mać jako analemmę odcinek linii prostej zorientowa-
nej w kierunku wschód – zachód. Wenusjański rok 
liczy zaledwie dwie doby, na zebranie obserwacji two-
rzących analemmę trzeba by zatem również prowa-
dzić obserwacje przez wiele lat. Analemmy dla Księ-
życa i Marsa są w cytowanym już informatorze „Astro-
nomy Picture of the Day” pod datami 13 lipca 2005 
roku i 30 grudnia 2006 roku
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–3000  94,05  89,93  88,61  92,65
–2000  94,29  90,77  88,39  91,60
–1000  94,25  91,64  88,42  90,93
0  93,97  92,45  88,69  90,14
+1000  93,44  93,15  89,18  89,47
+2000  92,76  93,65  89,64  88,99
+3000  91,97  93,92  90,61  88,74
+4000  91,17  93,93  91,40  88,74
+5000  90,43  93,69  92,16  88,96
+6000  89,82  93,25  92,80  89,39
Dla porównania w kolejnej tabeli podano długość pór roku na Ziemi i na 
Marsie.










Razem dni w roku 365 668
Odzwierciedlenie na sferze niebieskiej okołosłonecznego ruchu obiego-
wego Ziemi najlepiej przedyskutować z pomocą mapy nieba. W tym celu warto 
wykonać następujące zadania:
 Zadania
① Odtworzyć na mapie dzienną wędrówkę Słońca w różnych dniach (w przy-
padku innych wartości deklinacji Słońca). Wniosek: Zmiana długości dnia 
jest wprost proporcjonalna do zmian deklinacji Słońca.
② Ustawić mapę na północ na początku każdej pory roku; zidentyfiko-
wać gwiazdozbiory charakterystyczne dla rozważanej pory roku; odszu-
kać widoczne gwiazdozbiory zodiaku; ustalić, w którym gwiazdozbiorze 
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zodiaku znajduje się Słońce i w którym jest znaku zodiaku; prześledzić 
gwiazdozbiory złożone z gwiazd okołobiegunowych i określić warunki ich 
widoczności.
Oprócz zjawisk, które stanowią odzwierciedlenie ruchu obiegowego Ziemi 
wokół Słońca, dowód na występowanie tego ruchu przynoszą obserwacje. 
Mowa tu o zjawisku aberracji światła. Wskutek ruchu orbitalnego Ziemi oraz 
skończonej prędkości światła widzimy gwiazdy w nieco innych położeniach, 
niż gdyby Ziemia była nieruchoma. Obserwowane pozycje gwiazd wydają 
się nieco odchylone w kierunku ruchu rocznego Ziemi. Nasuwa się więc bar-
dzo prozaiczne następujące porównanie. Stojąc w czasie deszczu pod paraso-
lem, trzymamy pionowo drążek, na którym jest rozpięta czasza parasola. Idąc, 
musimy go pochylić w kierunku ruchu — i to tym bardziej, im szybciej się 
poruszamy. Podobnie musimy „pochylić” tubus teleskopu w kierunku ruchu 
Ziemi o pewien kąt. Opisane zjawisko, będące dowodem ruchu obiegowego 
Ziemi, nazywamy aberracją roczną. Określenie „roczna” podkreśla, że zjawi-
sko ma okres roczny. Stała aberracji rocznej ma wartość nieco powyżej 20”. 
Zwracając uwagę czytelnika na zjawisko aberracji światła, dodajmy, że znane 
jest również zjawisko aberracji dziennej, spowodowane ruchem obrotowym 
Ziemi. Jednak wielkość ta jest nieznaczna, a jej maksymalna wartość liczbowa 
wynosi mniej niż pół sekundy łuku.
Precesja i nutacja
Przygotowując się do tego ćwiczenia, należy powtórzyć z mechaniki teo-
retycznej teorię zjawiska precesji, a następnie sięgnąć do podstaw mechaniki 
nieba i powtórzyć rozdział o precesji i nutacji.
Precesja lunisolarna3 powoduje cofanie się punktów równonocy po eklip-
tyce o około 50” rocznie. Pełny obieg tych punktów trwa 25 780 lat (tzw. rok 
Platona).
Precesja planetarna doprowadza do zmniejszania się nachylenia ekliptyki 
do równika obecnie o niecałe pół sekundy rocznie oraz cofania się punktów 
równonocy po równiku o około 0,1” rocznie. W wyniku precesji oba bieguny 
świata zakreślają okręgi wokół biegunów ekliptyki. Promienie tych okręgów 
3 Tzn. spowodowana oddziaływaniem Księżyca (łac. Luna) i Słońca (łac. Sol).
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są równe wartości ε (nachylenie ekliptyki do równika świata). Warto pamię-
tać, że bieguny ekliptyki również minimalnie zmieniają swe pozycje na sferze 
niebieskiej wskutek precesji planetarnej. Są to jednak zmiany znikome, dlatego 
też w dalszych rozważaniach możemy je pominąć. Znajdujący się u nas nad 
horyzontem północny biegun świata obiega północny biegun ekliptyki poło-
żony w gwiazdozbiorze Smoka. Obecnie północny biegun świata zbliża się do 
Gwiazdy Polarnej, w 2100 roku odległość ta wyniesie zaledwie 28’, po czym 
zacznie się odeń oddalać. Niespełna 5 tys. lat temu północny biegun świata był 
tuż obok gwiazdy α Dra (gwiazdę tę cechuje jasność 3,6m, a więc jest ona znacz-
nie słabsza od naszej obecnej biegunowej), wędrował kolejno w pobliżu różnych 
gwiazd Małej Niedźwiedzicy, aż w końcu dotarł w okolice Gwiazdy Polarnej. 
Po upływie 13 600 lat biegun, który minie w mniejszej lub większej odległo-
ści niektóre gwiazdy z konstelacji Cefeusza i Łabędzia, zawędruje w okolice 
Wegi (α Lyr). Jest to najjaśniejsza gwiazda północnego nieba (co prawda najjaś-
niejszą gwiazdą nieba jest Syriusz, obserwowany u nas zimą, jednak leży on 
w południowej półkuli niebieskiej). Wędrówkom bieguna towarzyszą zmiany 
obszaru gwiazd okołobiegunowych. I tak, gdy Gwiazdą Polarną będzie Wega, 
na naszym niebie każdego roku okresowo będzie widoczny Krzyż Południa, 
a Wielki Wóz (a ściślej — Wielka Niedźwiedzica) nie będzie całoroczną ozdobą 
naszego nieba, gdyż gwiazdy tej konstelacji stracą obecny status okołobieguno-
wych. Obserwowane skutki precesji na niebie są więc następujące:
— Wędrówka bieguna świata na tle gwiazd, która powoduje zmiany obszaru 
widoczności nieba (obszar gwiazd okołobiegunowych) w okresie niemal 26 
tys. lat (258 stuleci).
—  Cofanie się punktów równonocy, co sprawia, że początek wiosny astrono-
micznej ma miejsce w kolejnych dniach całego roku (cykl tych zmian liczy 
również niespełna 26 tys. lat); za 13 tys. lat wiosna na półkuli północnej 
będzie się rozpoczynała we wrześniu.
—  Zmiany współrzędnych równonocnych gwiazd, co wymaga nowelizacji 
katalogów i atlasów gwiazd. Współrzędne gwiazd w każdym katalogu 
odnosi się do ściśle określonego położenia punktów równonocy, do kon-
kretnej epoki.
Nutacja wywołana perturbującym działaniem Księżyca jest przyczyną nie-
wielkich ruchów bieguna wokół jego średniej pozycji. Gdyby działała tylko 
nutacja, bieguny zakreślałyby elipsy o wielkiej półosi około 9” w ciągu 18 lat 
i 7 miesięcy. Łączne działanie precesji i nutacji sprawia, że bieguny świata zata-
czają wokół biegunów ekliptyki nie okręgi, lecz linie faliste.
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 Pytania pomocnicze
1.  Kiedy punkt Barana zajmie pozycję obecnego punktu Wagi? 
2. Kiedy wówczas będzie się rozpoczynała wiosna astronomiczna na półkuli 
południowej?
3.  Które gwiazdozbiory będą wtedy składały się z gwiazd okołobiegunowych 
dla obserwatorów na półkuli północnej?
Wskutek perturbacji planetarnych linia apsyd orbity ziemskiej obraca się 
w czasie 20 tys. lat. W tym okresie zmieniają się daty przejścia Ziemi przez 
peryhelium i aphelium, przebiegając wszystkie dni roku. Przed 6 tys. lat Ziemia 
przechodziła przez peryhelium około 23 września. W połowie XIII wieku przy-
padało to około 21 grudnia. Na początku XVII tysiąclecia (około roku 16 000) 
Ziemia ponownie będzie wracała do peryhelium około 23 września. Odległość 
Ziemia — Słońce w aphelium jest o około 5 mln km większa niż w peryhelium. 
Te zmiany odległości zachodzące w cyklu rocznym mają również niewielki 
wpływ na ilość energii słonecznej docierającej do Ziemi, a w konsekwencji — 
na warunki klimatyczne. W okresie gdy Ziemia trafia do peryhelium zimą, 
a do aphelium latem (tak jest obecnie na półkuli północnej) — przeciętne zimy 
bywają nieco łagodniejsze, a lata mniej upalne od tych, które następują wtedy, 
gdy Ziemia latem jest najbliżej Słońca, a zimą — najdalej. Przeżywając obecnie 
niezwykle upalne lata i ostre zimy, musimy pamiętać o tym, że warunki kli-
matyczne, które występują na określonym obszarze kuli ziemskiej, kształtują 
się pod wpływem bardzo wielu czynników.
Ruch środka masy Układu Słonecznego
Darmo szukać odzwierciedlenia tego ruchu na niebie. Niemniej jednak 
wnik liwe rozważania ruchów Ziemi wymagają, by i temu zagadnieniu poświę-
cić nieco uwagi. Jak wiadomo z mechaniki nieba, Słońce skupia aż 99,87% masy 
całego Układu Słonecznego. Pozostałe składniki dysponują więc łącznie zni-
komą częścią jego masy. Jednak przestrzenne rozmieszczenie planet i ich ruchy 
heliocentryczne sprawiają, że środek masy Układu Słonecznego niemal nigdy 
nie pokrywa się ze środkiem Słońca i, o dziwo, dość często wykracza nawet 
poza bryłę słoneczną.
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Warto dodać, że ruchy Ziemi — obrotowy i obiegowy — wpływają rów-
nież na warunki obserwacji meteorów4, powodując dobowe zmiany liczeb-
4 „Meteor”— jak już wcześniej zauważono — to zjawisko świetlne towarzyszące przelotowi 
przez atmosferę „meteoroidu”, czyli bryłki materii międzyplanetarnej, o masie od ułamka mili-
grama do nawet tysięcy ton. W ciągu każdej doby dociera do Ziemi kilka tysięcy ton materii 
meteorytowej. Znaczna część wyparowuje w atmosferze. Gazy atmosfery ziemskiej są stło-
czone i zagęszczone przez meteoroid o dużej energii kinetycznej pędzący z ogromną prędko-
ścią (względem Ziemi jest to prędkość od 12 km/sek. do 72 km/sek.). W czasie przelotu znaczna 
część energii kinetycznej, w wyniku gwałtownego hamowania, zamienia się w energię cieplną. 
Atmosfera ziemska na wysokości od 80 km do 130 km to obszar, gdzie świecą meteory. Ziarna 
pyłu o masach od kilku miligramów do gramów dają zjawisko meteoru dostrzegalnego nie-
uzbrojonym okiem. Bryły o masach powyżej ułamka kilograma dają zjawisko bolidu. Bywa, że 
przelotowi takiej bryły towarzyszą efekty dźwiękowe, a część bolidu spada na powierzchnię 
Ziemi jako duży meteoryt. Starannie przechowywane kolekcje meteorytów znajdują się w muze-
ach, w zakładach geologii i stratygrafii uniwersytetów i instytutów naukowych. Ogromna 
kolekcja dydaktyczna meteorytów znajduje się w Planetarium i Obserwatorium Astronomicz-
nym w Olsztynie. Oglądając ją możemy dokładnie poznać różne typy meteorytów, ich charakte-
rystykę i pochodzenie. Dla fizyków i geofizyków ważna jest informacja, że badanie meteorytów 
pozwala rzucić światło na wczesne etapy ewolucyjne Układu Słonecznego. Większość mete-
orytów docierających na powierzchnię Ziemi pochodzi z rojów meteorów stowarzyszonych 
z kometami, niektóre związane są też z planetoidami. W zbiorach ziemskich znajdują się rów-
nież meteoryty pochodzące z Księżyca i Marsa. Szczególnie ciekawym obiektem są meteoryty 
z Antarktydy, a wśród nich obiekty, które na Ziemię dotarły bardzo dawno temu. 
Meteoryty najogólniej można podzielić na kamienne i żelazne, lecz jest to podział bar-
dzo uproszczony i dlatego w praktyce celowe jest wyróżnianie typów pośrednich. Meteoryty 
kamienne, wynoszące około 95% ogólnej liczby spadków, wykazują zawartość około: 42% 
tlenu, 21% krzemu, 16% magnezu i 16% żelaza, a także drobne ilości wielu innych pierwiast-
ków. Meteoryty żelazne, stanowiące w zasadzie pozostałą liczbę spadków, tj. około 5%, skła-
dają się głównie z żelaza (około 90%), niklu (około 8%) oraz domieszki innych pierwiastków, 
między innymi kobaltu, siarki i fosforu. 
Skład meteorytów żelaznych można ustalić na przykład metodą spektralnej analizy emi-
syjnej. Celowość stosowania tej metody do badania meteorytów nie podlega dyskusji. Wiadomo 
bowiem, że spektrografię emisyjną stosuje się do analizy jakościowej z dużym powodzeniem 
w takich przypadkach, gdy należy zidentyfikować składniki, które w badanej próbce  wystę-
pują w ilościach śladowych. Obecność danego pierwiastka w badanej próbce można stwier-
dzić, wykrywając w jej widmie jakąkolwiek linię tego pierwiastka. W praktyce nie poprzestaje 
się nigdy na stwierdzeniu obecności jednej linii, poszukuje się w badanym widmie linii cha-
rakterystycznych. Dopiero po stwierdzeniu obecności większej liczby linii danego pierwiastka 
można mieć niezbitą pewność, że istotnie wchodzi on w skład analizowanej próbki. 
Przeprowadzając analizę meteorytu żelaznego, stosujemy układ elektrod, z których jedna 
jest sporządzona z badanego meteorytu (lub jego części), a druga jest na przykład elektrodą 
węglową. Badanie składu chemicznego meteorytów żelaznych można z powodzeniem prze-
prowadzić jako ćwiczenie w drugiej pracowni fizycznej, w toku ćwiczeń ze spektrografem.
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ności obserwowanych meteorów, bez względu na to, czy danej nocy promie-
niuje obfity rój meteorów, czy też pojawiają się jedynie meteory sporadyczne. 
Wyobraźmy sobie obserwatora znajdującego się w dowolnie ustalonym punk-
cie powierzchni obracającej się Ziemi, która jednocześnie odbywa wędrówkę 
okołosłoneczną. Ruch obrotowy sprawia, że rozważany obserwator czasami 
znajduje się „przed Ziemią” — ma to miejsce nad ranem — wtedy widzi więcej 
meteorów, widzi bowiem te wszystkie, które pędzą na spotkanie Ziemi, i te, 
które ją przeganiają. Jeśli natomiast obserwator jest „poza Ziemią”, co następuje 
wieczorem, to widzi mniej meteorów, ponieważ wtedy dostępne do obserwacji 
są tylko te, które z dużymi prędkościami doganiają Ziemię. 
Dodajmy, że zaprezentowane zjawisko dobowej fluktuacji liczby meteorów 
należy, oczywiście, do dowodów potwierdzających ruch obrotowy Ziemi. Poja-
wianie się na niebie meteorów należy do najefektowniejszych zjawisk astrono-
micznych. Warto więc poświęcić mu nieco uwagi.
Zjawiska w atmosferze
Atmosfera ziemska składa się w 78% z azotu, 21% z tlenu oraz z domieszki 
innych gazów, głównie: argonu, dwutlenku węgla i pary wodnej. W atmosferze 
powstają i rozgrywają się zjawiska meteorologiczne, które utrudniają i zakłó-
cają naziemne obserwacje astronomiczne. Atmosfera częściowo pochłania i roz-
prasza przechodzące przez nią światło ciał niebieskich, a także nieco zmienia 
kierunek biegu promieni świetlnych. Najważniejszą przeszkodą jest ograni-
czająca rola atmosfery ziemskiej, która odcina znaczną część promieniowania 
(pochłania promieniowanie krótkofalowe: gamma, rentgenowskie i ultrafiolet) 
oraz odbija fale radiowe o długościach hekto- i kilometrowych. Od ograniczeń 
tych są wolne obserwacje pozaatmosferyczne, którym poświęcony został roz-
dział zatytułowany Astronomia pozaatmosferyczna. W górnych warstwach atmos-
fery (na wysokości co najmniej kilkudziesięciu kilometrów) pojawiają się mete-
ory, natomiast wyżej promieniują niekiedy zorze polarne.
Do badania meteorytów kamiennych ma zastosowanie technika wykorzystywana w ana-
lizie proszków i roztworów. Warto dodać, że upłynęło już ponad 100 lat od spadku słynnego 
meteorytu tunguskiego, który ciągle jeszcze pobudza fantazję i wyobraźnię wielu zaintere-
sowanych.
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W dalszym ciągu skupimy uwagę na efektach, które w istotny sposób 
wywierają wpływ na jakość obserwacji naziemnych. 
Refrakcja 
Refrakcja sprawia, że obserwowana wysokość dowolnego ciała niebieskiego 
jest nieco większa od wysokości tegoż obiektu obserwowanego z hipotetycz-
nej Ziemi pozbawionej atmosfery. Refrakcja „podnosi” więc obserwowane ciało 
niebieskie. Odsyłając czytelnika do podręczników fizyki, które tłumaczą istotę 
zjawiska refrakcji, przypomnijmy, że jej wartość liczbowa zmienia się od 0° 
w zenicie do 35’ na horyzoncie. Tuż po wschodzie Słońca lub niemal przed 
jego zachodem obserwujemy Słońce, które dotyka linii horyzontu, lecz w rze-
czywistości znajduje się pod nim. Refrakcja na horyzoncie podnosi więc ciało 
niebieskie o kąt równy obserwowanej kątowej średnicy Słońca. Inaczej mówiąc, 
zmniejsza ona odległość zenitalną z. Upraszczając, można powiedzieć, że refrak-
cja wydłuża nieco dzień. Zwykło się mówić, że na równiku dni są pod wzglę-
dem długości równe nocom. W rzeczywistości dzień „równikowy” trwa 12h05m, 
a noc tylko 11h55m. W Paryżu (ϕ = 48°50’) w najdłuższym dniu roku Słońce znaj-
duje się nad horyzontem 15h58m, a dzięki refrakcji obserwujemy je 16h04m.
Wpływ refrakcji sprawia też, że aby zobaczyć Słońce o północy nad hory-
zontem nie trzeba jechać aż za koło podbiegunowe, można je bowiem dostrzec 
już z 66° szerokości geograficznej.
Definiując refrakcję r jako różnicę między wysokością h (obserwowaną) a ho 
(uwolnioną od wpływu atmosfery), otrzymamy:
r = h – ho = zo – z ,
gdzie: 
 z — obserwowana odległość zenitalna,
 zo — odległość zenitalna uwolniona od wpływu atmosfery.
Możemy zatem wyprowadzić wzór:
r = 58” tgz ,
w którym wartość kąta z podaje się w radianach.
Cytowany wzór jest przybliżony, nie uwzględniono w nim bowiem, że 




nego. Przyjęto natomiast następujące wartości: temperatura powietrza t = 10°C, 
ciśnienie atmosferyczne p = 760 mm Hg, współczynnik załamania powietrza 
n = 1,00028.
Refrakcja zależy od wysokości ciała niebieskiego, zatem podany wzór 
stosuje się do redukowania obserwacji ciał niebieskich znajdujących się na 
wysokości co najmniej 20° (z < 70°). Na wielkość refrakcji na danej wysokości 
wywierają wpływ czynniki charakteryzujące aktualny stan atmosfery ziem-
skiej. Uwzględnianie refrakcji jest szczególnie istotne podczas opracowywania 
obserwacji astrometrycznych.
Ekstynkcja 
Ekstynkcja powoduje osłabienie blasku ciał niebieskich. Jej wielkość zależy 
od kilku czynników, takich jak przeźroczystość atmosfery, obecność pyłu czy 
też pary wodnej. Ekstynkcja nie działa w ogóle w zenicie i rośnie wraz ze 
wzrostem odległości zenitalnej. Jeśli przez Δ m oznaczymy wielkość ekstynk-
cji wyrażoną w wielkościach gwiazdowych (czyli w magnitudach), to warto 
wiedzieć, że rośnie ona od wartości 0m do ponad 3m w pobliżu horyzontu. 
Dodajmy, że w magnitudach podaje się jasności gwiazd. Jednostka ta ma 
nazwę tradycyjną, sięgającą starożytności, kiedy to za Ptolemeuszem powta-
rzano, że jasność gwiazdy świadczy o jej rozmiarach liniowych. Ekstynkcja 
powoduje nie tylko osłabienie światła gwiazd, lecz także zmianę jego barwy, 
gdyż absorpcja atmosferyczna jest selektywna. Aktualna wielkość ekstynkcji 
zależy również od warunków meteorologicznych, czyli od pogody i klimatu. 
Z tych względów w obserwacjach fotometrycznych, spektroskopowych i foto-
elektrycznych trzeba koniecznie wprowadzać stosowne poprawki.
Atmosferze ziemskiej zawdzięczamy również zjawisko świtu i zmierz-
chu. Światło słoneczne rozproszone w atmosferze ziemskiej rozjaśnia mroki 
nocy zarówno po zachodzie Słońca, jak i przed jego wschodem. Na długość 
świtu i zmierzchu wywiera wpływ szerokość geograficzna miejsca obserwacji. 
W danym miejscu powierzchni Ziemi (w określonej szerokości geograficznej) 
zmieniają się one w ciągu roku, gdyż zależą również od deklinacji Słońca. Sto-
sowne wzory można znaleźć w każdym podręczniku astronomii sferycznej.
Pojęcie brzasku i zmierzchu definiuje się na trzy różne sposoby, w zależ-
ności od tego, jakie zagadnienie aktualnie rozważamy. Na potrzeby życia spo-
łecznego istotne znaczenie mają świt i zmierzch cywilny. Są to okresy po 
zachodzie Słońca lub przed jego wschodem, gdy można dość swobodnie czytać 
48
bez pomocy sztucznego oświetlenia. Nie jest to ścisłe określenie, bo przecież 
warunki oświetleniowe zależą również od innych czynników, na przykład od 
fazy Księżyca, zachmurzenia czy też zamglenia. Uściślając tę definicję, powiemy, 
że koniec zmierzchu i początek świtu następują, gdy wysokość Słońca (a kon-
kretnie — środka tarczy słonecznej) osiąga wartość –6°.
W pomiarach nawigacyjnych wykonywanych przez żeglarzy istotne są 
momenty, w których wysokość środka tarczy słonecznej ma wartość –12°. Widać 
więc, że i brzask, i zmierzch żeglarski trwają dłużej niż zmierzch cywilny.
Astronomowie wykonujący wyspecjalizowane pomiary fotometryczne 
i spektroskopowe prowadzą obserwacje wyłącznie wtedy, gdy nastanie głę-
boka noc, tj. po zakończeniu zmierzchu astronomicznego i przed rozpoczęciem 
brzasku. Te momenty następują wtedy, gdy wysokość środka tarczy słonecznej 
liczy –18°. Do obserwacji fotometrycznych nadają się wyłącznie noce bezksięży-
cowe lub oświetlone bardzo wąskim sierpem Księżyca. 
W okolicach podbiegunowych obserwuje się zjawisko białych nocy. Obec-
nie, w okresie globalizacji, osłabienia napięcia politycznego między blokami 
państw o różnych orientacjach politycznych i rozwoju środków komunikacji, 
coraz więcej ludzi podróżuje do odległych krajów, na obszary kuli ziemskiej 
o różnych szerokościach geograficznych. W podróżach tych można natrafić na 
ciekawe zjawiska astronomiczne, do których niewątpliwie należą białe noce, 
występujące w okolicach podbiegunowych. Biała noc ma miejsce wówczas, 
gdy Słońce po zachodzie zachodzi pod horyzont tak nieznacznie, że jest zbyt 
płytko, aby mógł nastąpić koniec zmierzchu, który niepostrzeżenie przecho-
dzi w brzask. Możliwość zaobserwowania białej nocy uwarunkowana jest sze-
rokością geograficzną miejsca obserwacji i deklinacją Słońca, co potwierdzają 
wzory:
–6° < ϕ – 90° + δs < – 0° 51’,
obowiązujący dla półkuli północnej, a także:
–6° < – ϕ – 90° – δs < – 0°51’,
właściwy dla półkuli południowej.
gdzie:





Cytowane wzory oddają możliwość obserwowania białych nocy „cywil-
nych”. Z kolei warunek wystąpienia białej nocy „żeglarskiej” czy „astronomicz-
nej” możemy łatwo uzyskać, wyprowadzając odpowiednie wzory, które znaj-
dziemy w każdym podręczniku astronomii sferycznej. 
Ustalając w odpowiednim równaniu wartość ϕ, możemy się dowiedzieć, 
czy i kiedy w danym miejscu występuje zjawisko białych nocy. Jeśli natomiast 
określimy δ, tzn. wybierzemy konkretną datę, to możemy sprecyzować, gdzie 
w danym dniu występuje zjawisko białych nocy.
Dzięki atmosferze ziemskiej możemy również obserwować „światło popie-
late” Księżyca. Można je dostrzec w przypadku „bardzo młodego” Księżyca, 
z trudem, nawet nieuzbrojonym okiem. Łatwiej widać je za pomocą nie-
wielkiego nawet teleskopu. Patrząc na Księżyc liczący najwyżej kilkadziesiąt 
godzin, obok jego wąskiego sierpa dostrzegamy tarczę świecącą delikatną, słabą 
poświatą. Pochodzi ona od rozproszonego w atmosferze ziemskiej i odbitego 
od jej powierzchni światła słonecznego. Z tych samych powodów w fazie cał-
kowitego zaćmienia Księżyca jego tarcza nie znika zupełnie, lecz słabo świeci.
Scyntylacja, „migotanie” światła gwiazd, jest spowodowana niejednostaj-
nym załamaniem światła w atmosferze wskutek wahań temperatury i gęstości 
powietrza.
Ekstynkcja międzygwiazdowa
Jak już powiedziano, ekstynkcja powoduje osłabienie blasku ciał niebie-
skich. Termin „ekstynkcja” ma również inne, szersze znaczenie. Osłabienie 
światła dochodzącego do nas od bardzo odległych skupisk materii następuje 
również w rezultacie zjawiska ekstynkcji. Chodzi tu o ekstynkcję między-
gwiazdową i międzygalaktyczną. Efekt ten jest wywołany obecnością materii 
międzygwiazdowej, której największe zagęszczenie przypada w pobliżu rów-
nika galaktycznego. Tak więc najsilniej działa ona na światło ciał niebieskich 
widoczne w małych szerokościach galaktycznych. Obłoki pyłu i gazu między-
gwiazdowego obserwujemy w postaci mgławic galaktycznych i pozagalaktycz-
nych. Mają one nierównomierny rozkład przestrzenny. Mgławice galaktyczne 
skupiają się głównie w pobliżu równika galaktycznego, a więc obserwujemy 
je w zasadzie w pobliżu Drogi Mlecznej. Wielkość tej ekstynkcji zależy nie 
tylko od odległości obserwowanego obiektu astronomicznego, ale również od 
kierunku. Składowa gazowa materii międzygwiazdowej manifestuje swą obec-
ność w widmie badanej gwiazdy przez dodatkowe linie absorpcyjne (niekiedy 
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także emisyjne). Składowa pyłowa powoduje selektywne osłabienie światła 
— poczerwienienie (Uwaga! Nie mylić z poczerwienieniem obserwowanym 
w widmach galaktyk wskutek ich ucieczki). Jego miarą jest tzw. nadwyżka 
barwy (eksces barwy). Zjawisko to objawia się w ten sposób, że gwiazdy wydają 
się bardziej czerwone, niż to wynika z ich typów widmowych. Uwzględnianie 
ekstynkcji jest niesłychanie istotne w przypadku opracowywania wszystkich 
obserwacji astrofizycznych.
W ostatnim półwieczu pojawił się nowy problem, a mianowicie obserwuje 
się redukcję promieniowania słonecznego, zwaną też globalnym zaciemnie-
niem (global dimming). Zjawisko to spowodowane jest zwiększeniem zachmu-
rzenia, zanieczyszczenia i zawartości aerozoli w atmosferze. Miarą nasłonecz-
nienia Ziemi może być na przykład pomiar natężenia światła odbitego od 
powierzchni Ziemi i oświetlającego ciemną stronę Księżyca. Już teraz geofi-
zycy zastanawiają się, jaki wpływ może wywierać to zjawisko na długofalowe 
zmiany klimatu mające również istotne znaczenie dla rolnictwa.
Przepuszczalność atmosfery ziemskiej — okna atmosferyczne
Analizując charakterystykę atmosfery ziemskiej, nie sposób pominąć jej 
roli w obserwacjach astronomicznych, a zwłaszcza astrofizycznych. Atmos-
fera ziemska stanowi istotną przeszkodę w obserwacjach naziemnych, gdyż 
pochłania promieniowanie elektromagnetyczne z niektórych przedziałów wid-
mowych całkowicie, a z innych — częściowo i to selektywnie. Pewne długości 
fal odbijają się od jonosfery i nie docierają do Ziemi. Naziemne obserwacje pro-
wadzi się więc tylko w tzw. oknach atmosferycznych. Nieco osłabione promie-
niowanie widzialne, a także niewielkie fragmenty podczerwieni są widoczne 
w oknie optycznym. Krótkie fale radiowe docierają do nas przez okno radiowe. 
Różne długości fal promieniowania są pochłaniane i osłabiane w różnych 
odleg łościach od powierzchni Ziemi. Atmosfera ziemska działa więc jak rodzaj 
filtra. Promieniowanie gamma, rentgenowskie i ultrafiolet podlegają absorpcji 
molekularnej głównie przez azot i ozon atmosferyczny. Promieniowanie pod-
czerwone jest pochłaniane przede wszystkim przez atmosferyczną parę wodną 
i dwutlenek węgla. Długie fale radiowe są odbijane przez jonosferę. Z analizy 
rysunku wynika, że obserwacje w niektórych przedziałach widma (promienio-
wanie podczerwone) można wykonywać już na wysokości kilkunastu kilome-
trów, inne zaś są dostępne dopiero dla aparatury umieszczonej na pokładach 
sztucznych satelitów. W obserwacjach pozaatmosferycznych z czasem wyod-
rębniły się działy, które krótko zostały scharakteryzowane w rozdziale poświę-
conym astronomii pozaatmosferycznej. 
Na koniec dodajmy, że stan atmosfery i zawarte w niej zanieczyszczenia 
bada się za pomocą aparatury wchodzącej w skład wyposażenia geofizycznych 
satelitów Ziemi. Przykładami takich projektów badawczych mogą być: GOMOS 
(Globar Ozone Monitoring by Occultation of Stars) i MIPAS (Michelson Inter-
ferometr for Passive Atmosphere Sounding), którego celem jest wykrywanie 
w atmosferze i oznaczanie stężenia różnych związków chemicznych — głów-
nie zanieczyszczeń.
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Podstawowymi przyrządami w astronomii optycznej są teleskopy, które ze 
względu na rodzaj obiektywu dzielimy na:
1)  soczewkowe (refraktory), czyli lunety, zwane też teleskopami soczewko-
wymi,
2)  zwierciadłowe lub zwierciadlane (reflektory),
3)  soczewkowo-zwierciadłowe.
Praktykę stosowania trzech wymienionych typów teleskopów uzasadnia 
fakt, że nie można skonstruować obiektywu idealnego. Dopiero po należytym 
opracowaniu programu obserwacyjnego oraz rozważeniu zalet i wad obiek-
tywów można obrać typ teleskopu najwłaściwszy do realizacji danej tematyki 
obserwacyjnej. W praktyce, zakładając nowe obserwatorium, określa się — po 
uwzględnieniu lokalnych warunków meteorologicznych — profil przyszłych 
prac obserwacyjnych i na tej podstawie kompletuje się aparaturę. Obecnie duże 
teleskopy ustawia się na ogół w bardzo odległych miejscach, starannie dobra-
nych, w szczególnie korzystnych warunkach obserwacyjnych. Tak powstają 
duże międzynarodowe placówki, wyposażone w przyrządy zaprojektowane 
i skonstruowane w wielu krajach świata. 
Po raz pierwszy do obserwacji nieba użył lunety Galileusz w 1609 roku. 
Kilkadziesiąt lat później zaczęto również posługiwać się teleskopami zwiercia-
dłowymi pomysłu Jamesa Gregory'ego, Izaaka Newtona i Laurenta Cassegra-
ina (stosowanymi zresztą do dzisiaj), oprócz innych nowoczesnych rozwiązań 
konstrukcyjnych. A oto krótka charakterystyka wymienionych typów telesko-
pów.
Refraktor jest lunetą z obiektywem soczewkowym. Ze względu na wady 
soczewek, głównie zaś aberrację sferyczną i chromatyczną, używa się refrak-
torów o obiektywach złożonych z kilku soczewek o różnych kształtach 
powierzchni, wykonanych z rozmaitych gatunków szkła, charakteryzujących 
się różnorodnymi współczynnikami załamania. Usunięcie aberracji chroma-
tycznej w całym widmie jest niewykonalne, dlatego też w zależności od prze-
znaczenia obiektywu ustalamy przedział widma, w którym przeprowadzamy 
Podstawowe 
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korekcję obiektywu. Do naziemnych obserwacji wizualnych używa się obiekty-
wów pozbawionych aberracji chromatycznej w przedziale długości fal, w któ-
rym krzywa czułości oka wykazuje maksimum, tj. w przedziale od 480 nm do 
650 nm, ograniczonym przez linie wodoru z serii Balmera Hβ Hα (maksymalna 
czułość oka przypada na długość fali λ = 530 nm). Do niektórych obserwacji sto-
suje się obiektywy wysokiej klasy, złożone nawet z trzech lub czterech socze-
wek. Takie układy optyczne, wolne od wielu wad, charakteryzują się jednak 
dużymi stratami światła wewnątrz obiektywu. Dochodzi do nich w wyniku 
pochłaniania oraz rozpraszania i odbicia na powierzchni soczewek; sięgają 
w obiektywie dwusoczewkowym 50%, a w trójsoczewkowym aż 70%.
W teleskopie zwierciadłowym do skupienia światła stosuje się zwiercia-
dła o kształtach sferycznych lub paraboloidalnych. Straty światła są tu znacz-
nie mniejsze, spowodowane tylko odbiciem od jednej powierzchni. Teleskopy 
zwierciadłowe są jednak obarczone kilkoma wadami; oto one:
—  aberracja sferyczna, od której wolne są tylko zwierciadła paraboloidalne;
—  odkształcanie się powierzchni luster od pierwotnego kształtu — co nastę-
puje na skutek gięcia; 
—  zdolność odbijania fal świetlnych o różnych długościach zmienia się z cza-
sem; selektywne odbijanie światła zakłóca obserwacje astrofizyczne (zwłasz-
cza widmowe), gdyż charakterystyka obiektywu stopniowo się zmienia;
—  aberracja pozaosiowa, zwana komą, polega na tym, że jeśli światło gwiazdy 
pada na obiektyw pod pewnym kątem do osi optycznej zwierciadła, to 
powstający w ognisku obraz jest zniekształcony i przypomina kometę 
z niewielkim warkoczem; koma znacznie ogranicza czynną średnicę pola 
widzenia przyrządu; na przykład pięciometrowy teleskop w Obserwato-
rium Palomar ma pole widzenia o użytecznej średnicy zaledwie 10’ (dla 
porównanie kątowa średnica Księżyca liczy około 30’).
Obecnie (od około 30 lat) jakość obserwacji wykonywanych teleskopami 
zwierciadłowymi można znacznie poprawić dzięki zastosowaniu tzw. optyki 
adaptacyjnej, pozwalającej osłabić, a nawet wyeliminować zakłócenia obserwa-
cji spowodowane turbulencjami atmosferycznymi. Optyka adaptacyjna polega 
na stosowaniu odkształcalnych zwierciadeł sterowanych za pomocą kompu-
terów. Posługując się tą techniką obserwacji, można uzyskać zmiany kształtu 
powierzchni zwierciadła o amplitudzie rzędu mikrometra.
Najwyżej położone obserwatorium świata znajduje się na Hawajach, w kra-
terze wygasłego wulkanu Mauna Kea, na wysokości 4205 m. Obserwatorium 
to, założone w 1970 roku, należy do tamtejszego uniwersytetu, lecz jest terenem 
szeroko zakrojonej, wielokierunkowej międzynarodowej współpracy. 
Rys. 10. Siedemnastowieczna luneta
Pierwsze lunety do obserwacji nieba konstru o- 
wane w XVII wieku posiadały jednosoczewkowe 
obiektywy. Jak wiadomo, pojedyncza soczewka  
ma wiele wad i bardzo zniekształca obserwowany 
obraz ciała niebieskiego. Najbardziej znaczące  
wady to aberracje – sferyczna i chromatyczna.  
W siedemnastowiecznych lunetach wpływ tych  
wad na jakość obrazu zmniejszano, używając 
soczewek długoogniskowych. Obecnie w obiekty-
wach lunet stosuje się co najmniej 2 lub 3, a nawet 
4 soczewki o nieco zróżnicowanych kształtach. 
Wykonuje się je z materiałów o różnym współczyn-
niku załamania światła, dzięki czemu można niemal 
zupełnie wyeliminować wady soczewek. W tak 
skomplikowanych obiektywach traci się jednak 
sporo światła. Pochłaniane jest ono przez wszystkie 
soczewki i rozpraszane na ich powierzchniach.
Rycina przedstawia siedemnastowieczną lunetę 
o długoogniskowym obiektywie zamontowanym  
na drewnianej, ruchomej konstrukcji. Na przeciw- 
ległym końcu konstrukcji znajduje się okular
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Teleskopy soczewkowo-zwieciadłowe są wolne od aberracji sferycznej, 
chromatycznej i pozaosiowej, dzięki czemu doskonale nadają się do fotografo-
wania dużych obszarów nieba.
Dość powszechnie stosuje się dwa typy teleskopów soczewkowo-zwiercia-
dłowych. Są to:
—  kamera Schmidta o obiektywie złożonym ze sferycznego zwierciadła i płyty 
korekcyjnej kompensującej błędy aberracji; płytę korekcyjną umieszcza się 
w środku krzywizny zwierciadła;
—  teleskop Maksutowa ze zwierciadłem sferycznym, którego błędy koryguje 
tzw. menisk (soczewka wklęsło-wypukła).
Podstawowe właściwości optyczne teleskopów
Powiększenie kątowe n oblicza się — jak wiadomo z kursu fizyki elemen-
tarnej — jako stosunek długości ogniskowej obiektywu (F) do długości ogni-
skowej okularu (f):
n = F/f .
Można również wyliczyć powiększenie lunety według wzoru:
n = D/d ,
gdzie: 
 D — średnica obiektywu, 
 d — średnica źrenicy wyjściowej.
Jeżeli przez D rozumiemy średnicę obiektywu w milimetrach, to użyteczne 
powiększenie rozpatrywanego obiektywu mieści się w przedziale od D/2 do 
2D. Stosowanie zbyt dużych powiększeń jest niecelowe z kilku powodów. 
Najważniejszy z nich to wady obiektywu, a w dalszej kolejności — aktualny 
stan atmosfery powodujący drgania obrazów obserwowanych ciał niebieskich 
i oświetlenie tła nieba, zwłaszcza w pobliżu linii horyzontu. Warto przypo-
mnieć o istotnej roli dyfrakcji, obrazy gwiazd bowiem oglądamy w ognisku 
teleskopu nie jako punkty, lecz w postaci krążków dyfrakcyjnych o średnicach 




Zdolność rozdzielcza. Obrazy gwiazd obserwuje się przez teleskop 
w postaci krążków dyfrakcyjnych. Centralny, jasny krążek otoczony jest ciem-
nymi i jasnymi pierścieniami, których jasność szybko maleje w miarę oddalania 
się od centralnego krążka. Przyjmując jako średnicę obrazu gwiazdy średnicę 
pierwszego ciemnego pierścienia, zdolność rozdzielczą ρ obliczmy zgodnie 
z wzorem:
ρ = 2,44 λ/D ,
gdzie: 
 λ — długość fali,
 D — średnica obiektywu, 
 ρ — średnica krążka dyfrakcyjnego w radianach.
Dwie gwiazdy mogą być zatem obserwowane jako oddzielne obiekty, 
jeśli ich kątowa odległość wynosi co najmniej ρ/2. Podstawiając do wzoru (3) 
λ = 550 nm, otrzymujemy zdolność rozdzielczą w zakresie fal widzialnych, 
gdyż dla tej długości fali oko wykazuje maksymalną czułość.
Jak wynika z przytoczonych wzorów, zdolność rozdzielcza zależy przede 
wszystkim od średnicy obiektywu. Warto zauważyć, że różnymi technikami 
obserwacyjnymi można uzyskać znacznie większą zdolność rozdzielczą. I tak 
rentgenowski teleskop Chandra osiągnął zdolność rozdzielczą 0,00002 sekundy 
łuku. Mówi się obrazowo, że w przypadku takiej rozdzielczości z Ziemi dostrze-
glibyśmy na Księżycu kamyczki o średnicy około 3 cm. Dzięki tak dużej zdol-
ności rozdzielczej można obserwować bardzo odległe obiekty. Jako przykład 
może służyć kwazar H1413 + 117, odległy od Ziemi o 11 mld lat świetlnych. Na 
zdjęciach wykonanych ziemskimi przyrządami i przez orbitalny teleskop Hub-
ble’a są widoczne cztery pobliskie obiekty, które — dzięki Chandrze — zdołano 
rozpoznać jako obrazy tego samego kwazara wytworzone przez soczewkę gra-
witacyjną, której rolę odgrywa galaktyka odległa od Ziemi o około 7 mld lat 
świetlnych. Wszystkie cztery składniki kwazara charakteryzują się identycz-
nym widmem i wykazują niewielkie okresowe zmiany jasności, lecz o różnych 
okresach. 
Światłosiła. Obliczamy ją, dzieląc średnicę obiektywu przez jego ogni-
skową. W przypadku refraktorów wynosi zazwyczaj 1 : 15, dla teleskopów 1 : 6, 
a w wypadku lunet soczewkowo-zwierciadłowych sięga nawet wartości 1 : 0,5. 
W tym ostatnim przypadku możemy więc po krótkiej ekspozycji otrzymać 




Jasność powierzchniowa obrazu jest wprost proporcjonalna do kwadratu 
światłosiły.
Zasięg obiektywu to graniczna wielkość gwiazdowa (minimalna jasność) 
gwiazd dostępnych do obserwacji za pomocą danego obiektywu. Oznaczając 
przez m graniczną wielkość gwiazdową, a przez D średnicę obiektywu wyra-
żoną w milimetrach, możemy podać przybliżony wzór1, za pomocą którego 
można wyznaczyć zasięg danego przyrządu:
m = 2,5 + 5 lg D.
Zasięg danego przyrządu można też określić praktycznie, korzystając 
z wzorców. Dla celów obserwacji amatorskich zupełnie wystarczy zestaw 
mapek Północnej Sekwencji Polarnej (NPS), zawarty w Atlasie nieba Macieja 
Mazura. 
Pierwsze, siedemnastowieczne lunety były niewielkie, stąd ich bardzo ogra-
niczone możliwości obserwacyjne, a więc zasadne jest pytanie: Czy Galileusz 
obserwował Neptuna? Nad ranem dnia 28 grudnia 1612 roku Galileusz, w trak-
cie obserwacji Jowisza oraz jego czterech księżyców, wykonał rysunek, na któ-
rym w pobliżu Jowisza umieścił słabą gwiazdkę. Charles T. Kowal i Stillman 
Drake stwierdzili, że nie ma jej w Atlasie Palomarskim. Z obliczeń wynika, że 
Neptun (który nigdy nie jest słabszy od 8. wielkości gwiazdowej) był w owym 
czasie w tej części sfery niebieskiej. W następnym roku 28 stycznia Galileusz 
ponownie obserwował ten obiekt i na rysunku zaznaczył jego położenie — 
nieco inne od grudniowego, co dowodzi, że obserwował planetę. Był to więc 
Neptun, ponieważ współczesne obliczenia potwierdzają, że 28 stycznia 1613 
roku Neptun był zaledwie o jedną minutę łuku bliżej Jowisza niż to wynika 
ze spostrzeżeń Galileusza. Jak wiadomo, oficjalne odkrycie Neptuna nastąpiło 
dopiero w 1846 roku. Podany przykład dowodzi, jak cenne są udokumento-
wane obserwacje, nawet wykonane bardzo skromnymi przyrządami. 
Współczesne przyrządy umożliwiają obserwacje bardzo słabych obiektów. 
Do takich należą na przykład planetoidy, a także komety, które stanowią cie-
kawe obiekty obserwacyjne. Skupmy teraz uwagę na planetoidach. Obiekt pro-
wizorycznie określany jako 2003 VB 12 (obecnie 90377) został odkryty 14 listo-
pada 2003 roku przez Mike’a Browna, Chada Trujillo i Davida Rabinowitza. 
1 Wzór jest przybliżony, gdyż nie uwzględnia zależności zasięgu od zastosowanego 
powiększenia. Wiadomo, że w przypadku dużych powiększeń jasność powierzchniowa tła 
nieba spada, dzięki czemu można sięgnąć do słabszych gwiazd.
(4)
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Obiekt ten sklasyfikowano jako planetoidę i nadano jej nazwę Sedna. Rychło 
okazała się ona najdalszym znanym składnikiem Układu Słonecznego, gdyż 
w chwili odkrycia była odległa od Słońca o 90 j.a. Przez kilkadziesiąt najbliż-
szych lat będzie zbliżała się do Słońca. Obserwacje naziemne i pozaatmosfe-
ryczne pozwoliły oszacować elementy orbity. Ma ona duży mimośród, a jej 
peryhelium wynosi 76 j.a., natomiast aphelium — 850 j.a. Obecnie ocenia się, że 
okres obrotu wokół osi wynosi 20d, a okres obiegu po orbicie heliocentrycznej 
— 10 500 lat. Sednę uważa się za pierwszy odkryty z Ziemi składnik obłoku 
Oorta. Oszacowano, że jej średnica jest nie większa niż 1600 km. Sedna jest glo-
bem skalnolodowym o temperaturze powierzchni rzędu 33 K.
Warto również odnotować fakt, że istnieją podwójne planetoidy. Kilkana-
ście takich obiektów zidentyfikowano w Pasie Kuipera. Do wyjątkowych osob-
liwości należą planetoidy podwójne, bardzo ciasne, tzw. układy kontaktowe 
(216 Kleopatra i 624 Hektor) z głównego pasa położonego między Marsem 
a Jowiszem. Wśród planetoid szczególne miejsce zajmują te, które mogą zbli-
żać się do Ziemi na niewielką odległość. W literaturze astronomicznej dość czę-
sto pojawia się nazwa Near Earth Asteroids (NEA)2. W ten sposób określa się 
planetoidy o średnicy co najmniej jednego kilometra i jasności absolutnej rzędu 
18m. Szczególnym zainteresowaniem cieszą się planetoidy podchodzące tak bli-
sko do Ziemi, że można obawiać się zderzenia ich z naszą planetą — planeto-
idy „kolizyjne”. W literaturze występują też pod nazwą Potentially Hazadrous 
Asteroids (PHA). Do grona tych planetoid należą obiekty astronomiczne, które 
mijają Ziemię w odległości co najwyżej 0,05 j.a. Cechuje je jasność absolutna 22m, 
stąd łatwo wyliczyć, że są to bryły o średnicy co najwyżej 150 m. Do 31 sier pnia 
2009 roku odkryto 1068 obiektów tej kategorii. Przypomnijmy na przykład pla-
netoidę Toutatis (nr katalogowy 4179), odkrytą jeszcze w 1989 roku (pierwsze jej 
obserwacje radarowe wykonano w listopadzie 1992 roku). Okrąża ona Słońce, 
zbliżając się doń w peryhelium na odległość 0,92 j.a. Jeden obieg wokół Słońca 
trwa niecałe 4 lata. Toutatis niekiedy zbliża się do Ziemi na niewielką odległość. 
Szczególnie „ciasne” zbliżenie nastąpiło dnia 29 września 2004 roku, kiedy to 
Toutatis minęła Ziemię w odległości zaledwie 0,0103592320 j.a. (1 549,719 km to 
cztery odległości Ziemia — Księżyc). Obserwowano ją jako obiekt 9. wielkości 
gwiazdowej. Było to w minionym stuleciu najciaśniejsze zbliżenie do Ziemi 
planetoidy o rozmiarach porównywalnych z rozmiarami Toutatis (a dokład-
niej — planetoidy spośród planetoid o jasności 15,30 magnitudo). Cytowana 
2 Ogólna nazwa małych obiektów astronomicznych zbliżających się do Ziemi (komety 
i planetoidy) brzmi Near Earth Objects (NEO).
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ocena ogranicza się, oczywiście, do znanych obecnie obiektów tej klasy. Oto 
inne przykłady. Dnia 10 maja 2006 roku minęła Ziemię w odległości 0,00256 
j.a. (tj. 1,1 odległości Ziemia — Księżyc) niewielka planetoida (bryła o średnicy 
zaledwie 8 m) o nazwie 2006 JY26, widoczna jako obiekt 18. wielkości gwiaz-
dowej. Planetoida 2004 DC w dniu 3 czerwca 2006 roku zbliżyła się do Ziemi 
na odległość niespełna 4 mln km i była obserwowana jako obiekt 14. wielkości 
gwiazdowej. Miesiąc później planetoida 2004 XP14 podeszła do Ziemi na odleg- 
łość zaledwie 0,5 mln km. Była obiektem 12. wielkości gwiazdowej. Najmniej-
sze z tych obiektów to niewielkie bryły o średnicy jedynie kilku metrów, jak na 
przykład planetoida 2000 LG6, która „zabłąkała się” w sąsiedztwo Ziemi dnia 
9 maja 2007 roku. Niewielka bryła o średnicy 6 m — planetoida 2008 EF32, 10 
marca 2008 roku minęła Ziemię w odległości kilkudziesięciu tysięcy kilome-
trów. Swoisty rekord pobiła miniaturowa bryłka, planetoida 2008 UM1, o śred-
nicy zaledwie 2 m, która 22 października 2008 roku minęła Ziemię w odległo-
ści niespełna 80 tys. km. Zdarzają się miesiące, podczas których odbywa się aż 
kilkanaście bliskich spotkań z okruchami materii kosmicznej. I tak na przykład 
w listopadzie 2008 roku było ich 14, a w marcu 2009 roku aż 16. Istnieje praw-
dopodobieństwo, że oprócz dotąd znanych obiektów będziemy mieli okazję 
spotkać się z planetoidami, o których jeszcze nie wiemy. Rachunki orbitalne, 
uwzględniające perturbacje w ruchu tych planetoid pod wpływem grawita-
cyjnego oddziaływania planet, pozwalają ocenić, a nawet podać daty bliskich 
przejść w pobliżu Ziemi obiektów PHA w przyszłości. Informacje na ten temat 
na bieżąco zamieszczane są w komunikatach NASA, a można je znaleźć pod 
adresem: http://www.spaceweather.com 
Skoro mowa o planetoidach podchodzących w okolice Ziemi, to dodajmy, 
że od 1968 roku wiele ośrodków astronomicznych prowadzi obserwacje tych 
obiektów również metodami radarowymi. Dzięki temu każdego roku odkrywa 
się co najmniej kilkanaście planetoid z głównego pasa bądź z grupy plane-
toid kolizyjnych. Jest możliwe, że wśród NEO znaczna liczba, nawet do 16%, to 
obiekty podwójne, jak na przykład planetoida 2000 DP107, która obejmuje dwie 
bryły: o średnicy około 800 m i średnicy 300 m. Odległe średnio o 2620 m okrą-
żają one środek masy układu w okresie 1, 755d. Niezwykle precyzyjne przy-
rządy obserwacyjne i ogromne możliwości współczesnej techniki obliczeniowej 
prowadzą do zaskakujących odkryć. Niektóre brzmią wręcz anegdotycznie. 
Na przykład mikroskopijna, bo zaledwie 20-metrowej średnicy planetoida 
2003 YN107 okazała się miniaturowym księżycem, „korkociągującym” (cork-
screw) wokół Ziemi, okrążającym Słońce po spirali, którą zatacza wokół Ziemi. 
Rachunki wykazały, że takich miniaturowych księżyców Ziemi jest więcej — 
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co najmniej cztery. Oprócz wymienionej, są nimi z pewnością następujące pla-
netoidy: 2002 AA29, 2004 GU9 i 2001 GO2. Z „Monthley Notices of the Royal 
Astronomical Society” (2006) wynika, że 2004 GU9, planetoida o średnicy około 
200 m, okrąża Ziemię już 500 lat i jeszcze kolejne 500 lat będzie towarzyszyła 
nam w wędrówce okołosłonecznej. Niesłychanie dokładne obliczenia pozwa-
lają śledzić ruchy jeszcze drobniejszych obiektów. I tak na przykład wiadomo, 
że dnia 5 września 2007 roku, około godziny 100 czasu uniwersalnego, minął 
Ziemię mały okruch materii, planetoida 2007 RS1, o średnicy zaledwie… 3 m, 
która zbliżyła się do naszej planety na odległość niespełna 100 tys. km, a obser-
wowano ją jako obiekt 12. wielkości gwiazdowej.
W ostatnich akapitach tekstu podano wiele liczb z niesłychanie dużą 
dokładnością, można sądzić, że zbędną. Zacytowano je, żeby uświadomić czy-
telnikom, że współczesne przyrządy oraz metody obserwacji, ich interpretacja 
umożliwiają zebranie takiego materiału obserwacyjnego, który pozwala pro-
wadzić prace teoretyczne na niezwykle wysokim poziomie. Dobrym przykła-
dem mogą tu być komety. W połowie ubiegłego stulecia każdego roku obser-
wowano kilka komet, w tej liczbie również okresowe powracające do Słońca 
i nowe. W miarę rozwoju techniki obserwacyjnej liczba badanych komet wzra-
stała. Bywa bowiem i tak, że równocześnie w zasięgu teleskopów znajduje się 
kilka komet. I tak w 2004 roku obserwowano równocześnie aż trzy komety: 
LINEAR, C/202 T7; NEAT, C/2001 Q4 i Bradfielda, C/2004 F4.
Coraz większe teleskopy, lepsze przyrządy obserwacyjne i postępy techniki 
obliczeniowej pozwalają na nowe odkrycia. Na obrzeżach Układu Słonecznego 
zdołano zaobserwować wiele stosunkowo małych ciał niebieskich. Liczba ich 
stale rośnie. W związku z tym XXVI Komisja Międzynarodowej Unii Astro-
nomicznej (Komisja ds. Nazewnictwa) uważała za konieczne wprowadzenie 
nowej definicji planety. Według niej, na miano planety zasługuje kuliste ciało 
niebieskie okrążające Słońce, mające odpowiednio dużą masę (co najmniej 
5 · 1020 kg) i średnicę powyżej 800 km. W Układzie Słonecznym definicję tę 
spełniają następujące historyczne planety: Merkury, Wenus, Ziemia, Mars, 
Jowisz, Saturn, Uran i Neptun. Pluton został więc zdegradowany. Zaliczono go 
do nowej kategorii ciał — do planet karłowatych. We wszystkich dotychczaso-
wych podręcznikach i innych drukowanych tekstach popularnych Pluton figu-
ruje jako planeta i tak jest na ogół traktowany. W tej sprawie jest prowadzona 
powszechnie dostępna sonda, którą można znaleźć pod adresem: spaceweather.
com Pluton Petition. Na pytanie: „Czy Pluton jest planetą?” do dnia 2 kwietnia 
2010 roku 27 274 osoby odpowiedziały „tak”, natomiast 5 658 osób — „nie”. Zbiór 
planet karłowatych wzbogacają odkrywane coraz liczniej obiekty transpluto-
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nowe, krążące wokół Słońca po orbitach o dużych mimośrodach i nachylonych 
do ekliptyki pod dużymi kątami. Mowa tu o obiektach charakteryzujących się 
okresami orbitalnymi powyżej 200 lat. Oprócz tego w Układzie Słonecznym 
mamy tzw. małe ciała, do których zaliczamy niewielkie planetoidy i komety. 
Innym przykładem pokazującym użyteczność dużych teleskopów w nowo-
czesnych badaniach poszukiwania planet poza Układem Słonecznym jest 
zastosowanie metody opracowanej na podstawie mikrosoczewkowania grawi-
tacyjnego. Autorem pomysłu jest polski astronom profesor Bohdan Paczyń-
ski (1940—2007), reprezentujący amerykański Uniwersytet Princeton. Program 
o nazwie OGLE (Optical Gravitional Lensing Experiment), kierowany przez 
innego polskiego astronoma profesora Andrzeja Udalskiego, jest szeroko zakro-
jonym przedsięwzięciem międzynarodowym. Realizacja tego programu polega 
na obserwacjach jasności niesłychanie licznych gwiazd w celu wykrycia efektu 
mikrosoczewkowania grawitacyjnego. Jeśli między obserwatorem a gwiazdą 
znajduje się jakieś skupisko materii ciemnej lub słabo świecącej, jak na przykład 
masywna planeta, brązowy karzeł lub potężna mgławica, to gwiazda wykazuje 
wzrost jasności. Charakterystyczny kształt krzywej blasku pozwala jednoznacz-
nie zidentyfikować obserwowane zjawisko. Opisana metoda jest nieprawdopo-
dobnie pracochłonna, a zatem nic dziwnego, że w tym programie badawczym 
uczestniczą liczni astronomowie z wielu krajów niemal całego świata. 
Z ogromną satysfakcją odnotujmy fakt odkrycia planety odległej od nas aż 
o 15 tys. lat świetlnych. W zespole, który wsławił się tym odkryciem, było aż 
10 Polaków.
Małe ciała Układu Słonecznego
Obiekt Charakterystyka
Planetoida niewielki, nieaktywny (martwy) skalisty obiekt kosmiczny okrążający 
Słońce
Kometa niewielki obiekt kosmiczny, okresowo aktywny, z którego pod wpływem 
promieniowania słonecznego (w przypadku zbliżenia do Słońca) wyparo-
wuje lód, tworząc swoistą atmosferę (koma) zawierającą również pył i gaz, 
niektóre komety w pobliżu Słońca rozwijają warkocze
Meteoroid niewielki okruch komety lub planetoidy okrążający Słońce
Meteor zjawisko świetlne wywołane przez meteoroid podczas jego przelotu przez 
atmosferę ziemską 
Meteoryt okruch planetoidy lub komety (resztka meteoroidu), który przelatując przez 
atmosferę ziemską nie zdołał całkowicie wyparować i spadł na powierzch-
nię Ziemi
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Warto pamiętać, że badania planetoid upoważniają do wniosku, że śred-
nie ich albedo zawiera się w granicach od 0,25 do 0,50. Przyjmując te wartości, 
można, na podstawie jasności absolutnej, ocenić rozmiary planetoidy.
Montaże teleskopów
Niemal każdy teleskop astronomiczny jest tak zmontowany, że można go 
obracać wokół dwu wzajemnie prostopadłych osi. Taki montaż umożliwia skie-
rowanie przyrządu na wybrany punkt sfery niebieskiej. 
W przypadku montażu horyzontalnego, zwanego też azymutalnym, tele-
skop obraca się niezależnie wokół dwu osi — pionowej i poziomej. Montaż 
ten ma wiele zalet, ale i bardzo istotne wady. Są one spowodowane tym, że 
współrzędne horyzontalne (azymut i wysokość) to dość skomplikowane funk-
cje czasu. Aby wystarczająco długo utrzymać w polu widzenia takiego przy-
rządu obraz obserwowanego obiektu astronomicznego, teleskop trzeba ciągle 
obracać wokół obu osi, a w przypadku obserwacji gwiazd o różnych deklina-
cjach — stosować inne systemy napędu wokół poszczególnych osi.
W montażu horyzontalnym budowano więc tylko przenośne lunety, a także 
niektóre przyrządy obserwacyjne — astronomiczne i geodezyjne, jak narzędzie 
uniwersalne czy teodolit. 
Duże teleskopy ustawiane na stałe w pawilonach obserwacyjnych monto-
wano niegdyś paralaktycznie. Obecnie, dzięki komputerom, montaż horyzon-
talny bywa stosowany również w dużych teleskopach. W polu widzenia telesko-
pów sterowanych komputerowo można dość długo utrzymać obraz wybranego 
obiektu astronomicznego, gdyż stosowne poprawki azymutu i wysokości są 
obliczane na bieżąco i dzięki temu teleskop „nadąża” za ruchem dziennym 
sfery niebieskiej. W montażu paralaktycznym teleskop również obraca się nie-
zależnie wokół dwóch wzajemnie prostopadłych osi; jedną z nich jest oś świata 
(równoległa do osi obrotu Ziemi), drugą zaś — oś leżąca w płaszczyźnie rów-
nika instrumentu (czyli równolegle do równika ziemskiego). Obracając tele-
skop wokół osi świata, można skompensować skutki ruchu obrotowego Ziemi. 
Wystarczy obracać teleskop wokół osi świata ruchem jednostajnym, z pręd-
kością równą prędkości ruchu obrotowego Ziemi, i w przeciwnym niż Zie-
mia kierunku. Stosując silnik sterowany zegarem gwiazdowym (wszak Ziemia 
obraca się wokół osi raz w ciągu doby gwiazdowej!), możemy dowolnie długo 
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utrzymać w polu widzenia obraz wybranego obiektu astronomicznego, co jest 
niesłychanie ważne w przypadku dłuższych obserwacji, na przykład fotogra-
ficznych. Znane są różne wersje konstrukcyjnych rozwiązań montażu paralak-
tycznego. Najogólniej wyróżnia się montaże niemiecki i angielski. W montażu 
niemieckim podstawą przyrządu jest ustawiony na specjalnym fundamencie 
słup, na którym znajduje się głowica zawierająca między innymi dwa koła ocy-
frowane. Pozwala to ustawiać lunetę według współrzędnych z układu pierw-
szego równikowego (kąt godzinny i deklinacja) na dowolny punkt sfery nie-
bieskiej. Na głowicy osadzone są — symetrycznie względem słupa — tubus 
refraktora i przeciwwaga (ciężarek), której odległość od słupa można zmieniać 
aż do osiągnięcia całkowitego wyważenia teleskopu. Wyważenie trzeba kory-
gować przy korzystaniu z dodatkowych przyrządów (jak fotometr lub spektro-
graf) używanych do określonych programów obserwacyjnych.
W montażu paralaktycznym typu angielskiego oś teleskopu wskazująca 
na biegun jest umieszczona w łożyskach umocowanych na dwu filarach. Sto-
suje się też montaż widłowy (widełkowy) oraz jarzmowy.
Gdy do astronomii wkroczyły komputery, powrócono do montażu hory-
zontalnego. Współcześnie budowane ogromne teleskopy są więc przeważnie 
osadzane na montażu horyzontalnym. W praktyce stosuje się dwie wersje mon-
tażu horyzontalnego. Teleskop obraca się wokół dwóch (wzajemnie prostopad-
łych — poziomej i pionowej) lub trzech osi. W każdej wersji istotną częścią 
mechanizmu prowadzącego przyrząd w toku obserwacji jest komputer, który 
stale kontroluje, czy wybrany obiekt niebieski jest w środku pola widzenia 
przyrządu. 
Przykłady największych przyrządów —  
teleskopów zwierciadłowych
Największe współczesne teleskopy, w liczbie niemal stu, zbudowane 
w ubieg łym stuleciu, są bardzo skomplikowanymi przyrządami, których 
budowa przekracza możliwości techniczne i finansowe jednego państwa, nawet 
bardzo bogatego. Takie teleskopy powstają więc jako produkt szeroko zakro-
jonej współpracy międzynarodowej i są ustawiane w miejscach o wyjątkowo 
dogodnych warunkach obserwacyjnych — na wysokich górach. Przy budo-
wie ogromnych współczesnych teleskopów trzeba pokonywać różne problemy 
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techniczne, wynikające między innymi z faktu, że olbrzymie zwierciadła mają 
dużą masę. I tak na przykład w teleskopie VLT każde zwierciadło waży 400 t, 
a w teleskopie Kecka — 300 t. Aby obniżyć masę przyrządu, a tym samym uła-
twić jego montaż, stosuje się dość często ażurową obudowę teleskopu.
Największe teleskopy zwierciadłowe
VLT = Very Large Telescope to należący do ESA3 zespół czterech telesko-
pów, każdy o średnicy 8,2 m, które mogą pracować niezależnie lub jako całość, 
tworząc przyrząd obserwacyjny równoważny teleskopowi o średnicy obiek-
tywu 16,4 m. VLT znajduje się w Chile (Cerro Paranal, ϕ = 24°38’S; λ = 70°24’W, 
wysokość 2 635 m). Montaż azymutalny. 
Teleskop Kecka, obejmujący dwa teleskopy o średnicy 9,82 m każdy, 
umieszczono na Hawajach (Mauna Kea, ϕ = 32°42’N; λ = 155°28’W). To naj-
wyżej położone obserwatorium świata, zlokalizowane wewnątrz wygasłego 
wulkanu (4205 m n.p.m.), którego ostatni wybuch nastąpił przed ośmioma 
wiekami, założono w 1970 roku. Prowadzi się tu badania w zakresie obser-
wacji planet i ich księżyców, fotometrię gwiazd i astronomię w podczerwieni. 
Montaż teleskopu horyzontalny, zaopatrzony w optykę adaptacyjną. Oba 
główne zwierciadła teleskopu Kecka są zbudowane z heksagonalnych ele-
mentów (po 36 w każdym). 
Duży teleskop, o średnicy zwierciadła głównego 10,4 m, w montażu hory-
zontalnym, znajduje się na Wyspach Kanaryjskich (La Palma, ϕ = 19°49’N, 
λ = 17°54’W, wysokość 2 400 m). Optyka adaptacyjna; zwierciadło główne zło-
żone z 36 heksagonalnych elementów. 
Teleskop Hubble’a — umieszczony na orbicie okołoziemskiej dnia 24 
kwietnia 1990 roku, realizuje szeroko zakrojony program badawczy obejmu-
jący niemal wszystkie działy astronomii pozaatmosferycznej. Główne zwier-
ciadło, o średnicy 2,4 m, skupia światło różnych obiektów astronomicznych, 
a następnie kieruje je na liczne instrumenty pomiarowe. Teleskop był napra-
wiany, modernizowany i unowocześniany przez ekipy, które docierały doń na 
pokładzie promów kosmicznych.
3 ESA = European Space Agency (Europejska Agencja Kosmiczna) zrzesza następujące 
kraje: Anglia, Austria, Belgia, Dania, Finlandia, Francja, Hiszpania, Holandia, Irlandia, Niemcy, 
Norwegia, Portugalia, Szwajcaria, Szwecja, Włochy. 
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Przykłady największych refraktorów — lunet
Największe refraktory zbudowano pod koniec XIX wieku. Na świecie czyn-
nych jest kilkanaście dużych refraktorów o średnicy obiektywu powyżej 60 cm. 
Wszystkie w montażu niemieckim, zbudowane w drugiej połowie XIX wieku.
Największy refraktor świata, o średnicy obiektywu 102 cm, uruchomiony 
w 1895 roku, znajduje się na wysokości 334 m, w Obserwatorium Yerkesa, 
w okolicach Chicago (ϕ = 42°34’N; λ = 88°33’W).
Refraktor o średnicy obiektywu 895 mm w Obserwatorium Licka, w Kali-
fornii (Mount Hamilton ϕ = 37°20’ N; λ = 121°39’ W, wysokość 1290 m), urucho-
miony w 1888 roku. Sto lat później poprawiono kształt zewnętrznej (zwróconej 
ku niebu) powierzchni obiektywu, która uległa pewnej deformacji przez nisz-
czący wpływ atmosfery.
Refraktor Obserwatorium w Meudon, Francja (ϕ = 48°N, λ = 2°14°E). Kopuła 
pawilonu obserwacyjnego uległa poważnemu uszkodzeniu podczas gwałtow-
nej burzy w grudniu 1999 roku. 
Zarys najbliższych planów  
w dziedzinie budowy przyrządów astronomicznych
U zarania bieżącego stulecia planuje się budowę kilku bardzo specjalistycz-
nych przyrządów, na miarę dwudziestego pierwszego wieku, a wśród nich:
—  LAMOST (Large Sky Multi-Object Spectroscopic Telescope) — niezwykły 
chiński teleskop do obserwacji widm. Ma być postawiony w północnych 
Chinach. Będzie mógł równocześnie pobierać widma 4 tys. obiektów.
—  LSST (Large-aperture Synoptic Survey Telescope) — projektowany w USA, 
przewidziany do różnych obserwacji, między innymi do odkrywania bar-
dzo słabych (tzn. bardzo odległych) supernowych i bliskich Ziemi plane-
toid, o średnicy powyżej 300 m, oraz tysięcy obiektów z pasa Kuipera.
—  DMT (Dark Matter Telescope) — zmodyfikowana wersja LSST; przewidy-
wany do zastosowania w przeglądach nieba, planowanych w celu poszuki-
wania ciemnej materii (obserwacje pozycyjne pól bardzo odległych galak-
tyk, poddanych oddziaływaniu soczewek grawitacyjnych). Prawdopodobnie 
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(jak twierdzi Roger Angel z Uniwersytetu w Arizonie) DMT będzie 1 000 
razy wydajniejszy niż słynna 48-calowa kamera Schmidta na Mount Palo-
mar. Przewiduje się finansowy udział USA w realizacji programu, obejmu-
jącego budowę teleskopu wyposażonego w zwierciadło główne o średnicy 
8,4 m i polu widzenia 3°, a także 5-letni okres eksploatacji tego przyrządu.
—  CELT (California Extremaly Large Telescope) — ma to być gigantyczny tele-
skop wyposażony w paraboloidalne zwierciadło o średnicy 30 m, zbudo-
wane z ponad tysiąca heksagonalnych elementów sterowanych kompute-
rowo. Przyrząd ten ma być przeznaczony do badania odległych galaktyk 
w świetle widzialnym i w podczerwieni. Przewiduje się umieszczenie go 
na Hawajach lub w Andach, w płn. Chile w 2011 roku. W gronie głównych 
konstruktorów teleskopu jest Polak, profesor Stefan Medwadowski. 
—  GSMT (Giant Segmented Mirror Telescope) — przewiduje się, że będzie 
30-metrowym teleskopem.
—  XLT (Extremaly Large Telescope) — ma zostać wyposażony w zwierciadło 
o średnicy aż 50 m. Projekt ten jest dyskutowany w Szwecji już od 1991 roku.
W kręgach naukowców dyskutuje się również inne śmiałe, wręcz fanta-
styczne, dalekosiężne plany budowy gigantycznych teleskopów. Mają to być 
między innymi: 
—  Teleskop podobny do CELT, o 50-metrowym paraboloidalnym zwiercia-
dle złożonym z 600 segmentów sterowanych komputerowo. Koszt budowy 
pochłonąłby bajońską sumę 750 mln dolarów. 
—  MAXAT (Maximum Aperture Telescope), którego projekt, dyskutowany 
w Narodowym Optycznym Obserwatorium w Tucson (Arizona), miałby 
być 30- lub 50-metrowym teleskopem. Przewidywany koszt budowy 
pochłonąłby miliard dolarów. 
—  Inna wersja MAXAT to ELT (Extermaly Large Telescope), wyposażony 
w „zaledwie” 30-metrowe sferyczne zwierciadło, złożone ze 127 elementów. 
Przewidywany koszt budowy tego przyrządu ograniczyłby się do 250 mln 
dolarów. Poszukując właściwej jego lokalizacji (przyrząd ma być umiesz-
czony na wysokości ponad 5 tys. m), amerykańscy i europejscy radioastro-
nomowie biorą pod uwagę Andy Chilijskie. 
—  ALMA (Atacama Large Millimeter Array), teleskop, który miałby służyć do 
obserwacji promieniowania elektromagnetycznego w różnych przedziałach 
widma, obejmującego zakres od 10 mm do 0,33 mm (w granicach częstotli-
wości od 30 GH do 900 GH). Milimetrowe fale są pochłaniane przez atmos-
ferę ziemską i dlatego przyrząd musi być zmontowany na dużej wysokości. 
Teleskop ma być uruchomiony około 2010 roku. 
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—  W połowie 2008 roku NASA uruchomiło satelitę GLAST (Gamma-ray Large 
Area Space Telescope), który ma służyć do badań źródeł promieniowania 
gamma, czarnych dziur i innych obiektów astronomicznych będących 
źródłem wysoko energetycznego promieniowania. Warto nadmienić, że 
NASA, dla spopularyzowania idei badań kosmicznych w szerokich krę-
gach społecznych, zwróciła się z apelem do wszystkich zainteresowanych 
o nadsyłanie propozycji nazwy tego teleskopu. Podawanie warunków tego 
konkursu jest zbędne, gdyż termin nadsyłania propozycji minął 31 marca 
2008 roku. Zwracanie się do opinii publicznej w takiej sprawie nie stanowi 
precedensu. Międzynarodowa Unia Astronomiczna już niejednokrotnie 
wykazywała taką inicjatywę. Proszono między innymi o propozycje nazw 
formacji powierzchniowych na planecie Wenus i na planetoidzie Eros.
Planuje się również teleskopy giganty:
—  TMT (Thirty Meter Telescope), który ma być wyposażony w 30-metrowe 
zwierciadło, zbudowane z niemal 500 sześciokątnych segmentów. Będzie 
wyposażony w dodatkowe oprzyrządowanie, co umożliwi obserwacje 
w przedziale widmowym od 3 100 Å do 280 000 Å. Teleskop budują USA 
z Kanadą i Japonią.
—  GMT (Giant Magellan Telescope) o średnicy zwierciadła 24,5 m, zbudowa-
nego z 7 składników — luster, każde o średnicy 8,4 m. Będzie przeznaczony 
do obserwacji w przedziale widmowym od 3 000 Å do 350 000 Å. W jego 
budowie uczestniczą USA, Australia i Korea Południowa.
Astronomia europejska szczyci się półwieczną, bardzo owocną współ-
pracą, znaczącą dla rozwoju światowych badań astronomicznych. Wysokim 
autorytetem międzynarodowym cieszą się zarówno Europejskie Obserwato-
rium Południowe (ESO), jak i Europejska Agencja Badań Kosmicznych ESA. 
Działająca od kilku lat organizacja ASTRONET skupia 28 członków — pań-
stwa Wspólnoty Europejskiej i stowarzyszone. Reprezentantem Polski w tej 
organizacji jest Narodowe Centrum Badań i Rozwoju. ASTRONET opraco-
wuje i publikuje dokumenty zawierające szeroko zakrojone kilkudziesięcio-
letnie plany tematów badawczych i niezbędnych do ich realizacji środków 
materialnych. Konieczne będą nowe instrumenty i grono odpowiednio przy-
gotowanych badaczy. Planuje się budowę wielu przyrządów; największe spo-
śród nich to:
—  E-ELT (Europejski Ekstremalnie Wielki Teleskop) o średnicy zwierciadła 
42 m, przeznaczony do obserwacji w przedziale widmowym widzialnym 
i podczerwonym, w granicach od 3 700 Å do 130 000 Å. Przewiduje się 
umieszczenie w nim wielu przyrządów o różnym polu widzenia i zakresie 
widmowym oraz o różnej rozdzielczości widmowej. 
—  SKA (Square Kilometre Array) — ogromny radioteleskop, o czułości 50 razy 
przewyższającej dotychczasowe radioteleskopy. Średnica pola widzenia 
różnych przyrządów wynosi od 1” do 5’.
Polscy astronomowie w szerokim zakresie uczestniczą w międzynarodo-
wych programach badawczych. Dnia 25 stycznia 2007 roku Komitet Astrono-
mii Polskiej Akademii Nauk podjął uchwałę o woli polskich środowisk astro-
nomicznych do przystąpienia przez Polskę do Europejskiego Obserwatorium 
Południowego. 
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Ćwiczenie zatytułowane Spectral Classification, którego autorem jest Owen 
Gingerich z Smitsoniańskiego Obserwatorium Astrofizycznego, polega na okreś- 
leniu typów widmowych trzydziestu gwiazd, wskazanych na zamieszczonej 
w tekście zadania fotografii. Fotografia przedstawia widma gwiazd znajdują-
cych się w okolicy gwiazdy γ Cygni. Wykonano ją kamerą Schmidta wypo-
sażoną w pryzmat obiektywowy. Ten obszar nieba znajduje się na tle Drogi 
Mlecznej, jest więc bogaty w gwiazdy różnych typów widmowych, wśród 
których nie brakuje nawet gwiazd z widmami zawierającymi linie emisyjne. 
W opisie zadania autor umieścił również wzorcowe widma wszystkich typów. 
Tekstowa część ćwiczenia zawiera krótkie informacje o klasyfikacji harwardz-
kiej oraz opis wyglądu widm poszczególnych typów zgodny z tą klasyfika-
cją. Omawiane ćwiczenie jest niesłychanie ważne, wszak większość informacji 
o naturze fizycznej gwiazd pochodzi z badań spektralnych. Wyniki tych badań 
dobrze służą astrofizyce teoretycznej, w szczególności zaś korzysta się z nich 
w rozważaniach na temat ewolucji gwiazd różnych typów widmowych. 
Indywidualne przygotowanie się do ćwiczenia obejmuje w pierwszej kolej-
ności powtórzenie praw promieniowania ciała doskonale czarnego (promie-
niowanie gwiazd w pierwszym przybliżeniu bowiem traktujemy jak promie-
niowanie ciała doskonale czarnego). Następnie należy zająć się podstawami 
analizy widmowej, według podręczników fizyki ogólnej. Trzeba także sięgnąć 
do astrofizyki i przerobić główne metody otrzymywania widm gwiazdowych: 
z zastosowaniem pryzmatu obiektywowego, w małej dyspersji (do celów staty-
stycznych) i z użyciem spektrografów szczelinowych w dużej dyspersji, stoso-
wanych w specjalistycznych badaniach określonych gwiazd. Z wykładu astro-
fizyki należy powtórzyć zasady harwardzkiej klasyfikacji widmowej gwiazd 
(w tym celu można skorzystać z oryginalnego tekstu ćwiczenia).
Istotną częścią indywidualnego przygotowania do ćwiczenia jest zapo-
znanie się z diagramem H — R. Jego autorzy Ejnar Hertzsprung (1873—1967) 
i Henry Noris Russell (1877—1957), jak wiadomo, na osi poziomej odmierzali 
temperatury gwiazd, a na osi pionowej — ich jasności. W podręcznikach astro-
Klasyfikacja widmowa
Rys. 11a. Kometa Holmesa
Kometa 17P/Holmesa, odkryta 7 listopada 1892  
roku, okrąża Słońce w ciągu niespełna 7 lat, po  
orbicie o dość dużym mimośrodzie e = 0,43. Od 
czasu odkrycia obserwowano ją tylko 7-krotnie.  
Przy obecnym powrocie do Słońca kometa spra- 
wiła ogromną niespodziankę. W ciągu jednej doby, 
23 października, pojaśniała wielokrotnie
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nomii ogólnej i astrofizyki przytacza się ten diagram w kilku różnych wersjach, 
na przykład dla kilku tysięcy gwiazd z otoczenia Słońca, czy też obejmujący 
tylko najjaśniejsze gwiazdy bądź gwiazdy przynależne do wybranej gromady 
gwiazd. Uwidacznia się również położenie cefeid, zmiennych typu T Tauri 
i innych. Bardzo poglądowo można też przedstawić dwuparametrową klasyfi-
kację widmową. Wskazane jest, aby każdy uczestnik ćwiczeń dokładnie zapo-
znał się z tym zagadnieniem. Należy więc odszukać w literaturze astronomicz-
nej różne diagramy H — R, a następnie zastanowić się, dlaczego na ich osiach 
odmierza się niekiedy inne parametry fizyczne niż w pierwotnej wersji, jak na 
przykład na diagramach H — R obrazujących położenie gromad otwartych lub 
kulistych. Na szczególną uwagę zasługują diagramy, na których uwidoczniono 
drogi ewolucyjne gwiazd. 
Omawiając ćwiczenie, jednocześnie podsumowuje się wiadomości na temat 
spektroskopii gwiazd. Z analizy widm różnych skupisk materii (głównie 
gwiazd) otrzymuje się między innymi następujące informacje:
Typ widma (według klasyfikacji harwardzkiej). Określa się go na pod-
stawie obecności, a także względnego natężenia linii absorpcyjnych (ewen-
tualnie emisyjnych) i pasm molekularnych oraz na podstawie rozkładu natę-
żeń w widmie ciągłym. Najogólniej mówiąc, widmo przeciętnej gwiazdy 
składa się z widma ciągłego, na którego tle widnieją liczne linie absorpcyjne. 
Niektóre gwiazdy mają też w widmach linie emisyjne. W widmach wielu 
gwiazd stwierdza się również obecność pasm molekularnych. Skoro promie-
niowanie gwiazd w pierwszym przybliżeniu traktujemy jak promieniowa-
nie ciała doskonale czarnego, to rozkład natężeń w widmie ciągłym zależy 
od temperatury fotosfery gwiazdy, a więc jest miarą temperatury fotosfery 
gwiazdy. W widmach liniowych wielu gwiazd można rozpoznać obecność 
linii zjonizowanych pierwiastków. Pasma molekularne manifestują obecność 
prostych związków chemicznych, a dotyczy to gwiazd o niezbyt gorących 
fotosferach. Analiza widma pozwala wnioskować o stadium ewolucyjnym 
danej gwiazdy. 
Skład chemiczny fotosfery gwiazdy. W tym miejscu należy zwrócić uwagę 
na fakt, że do spektroskopii gwiazd nie można dosłownie przenosić spostrze-
żeń z pracowni fizycznej. Trzeba pamiętać, że wygląd widma gwiazdy zależy 
od trzech czynników: temperatury fotosfery, ciśnienia w zewnętrznych war-
stwach gwiazdy i jej składu chemicznego. Temperatury fotosfer znacznie się 
różnią — od kilkudziesięciu tysięcy kelwinów w przypadku gwiazd wczes-
nych typów widmowych do kilku tysięcy kelwinów, jeśli chodzi o gwiazdy 
typu K, M. Słusznie więc wnioskujemy, że klasyfikacja harwardzka jest w isto-
Rys. 11 b. Widmo komety Holmesa
Fotografia przedstawia fragment widzialnej części 
widma komety pochodzącego z komy. Ciemne linie 
absorpcyjne, linie Fraunhofera, są następstwem 
widma światła słonecznego oświetlającego kometę. 
Jasne linie pochodzą od gazu zjonizowanego. 
Najsilniejsza zielona linia pochodzi od molekuł C2. 
W zielonej i żółtej części są linie wywodzące się od 
molekuł C2 NH2. Widmo pobrano 25 października 
2007 roku
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cie klasyfikacją temperaturową. Znając temperatury fotosfer gwiazd różnych 
typów i potencjał wzbudzenia oraz jonizacji atomów poszczególnych pierwiast-
ków, możemy oczekiwać w widmie danej gwiazdy obecności określonych linii. 
Z całkowitą pewnością możemy stwierdzić, że jeśli w widmie badanej gwiazdy 
występują linie jakiegoś pierwiastka chemicznego, to wchodzi on w skład foto-
sfery rozpatrywanej gwiazdy. Twierdzenie odwrotne nie musi być prawdziwe. 
I tak każda gwiazda zawiera ponad 20% helu, a linie tego pierwiastka (w sta-
nie wzbudzonym lub zjonizowanym) widnieją tylko w gwiazdach wczesnych 
typów widmowych, czyli bardzo gorących.
Typ widma według klasyfikacji dwuparametrowej. W trakcie ćwiczenia 
korzysta się z fotografii widma w ultrafiolecie gwiazd: 1) α Cygni (nadolbrzym), 
2) α Lyrae (gwiazda ciągu głównego) i 3) 40 Erydan B (biały karzeł). Porównując 
kolejne widma w porządku od 1 do 3, stwierdzamy że:
—  linie wodoru się poszerzają, 
—  zmniejsza się liczba obserwowanych linii wodoru z serii Balmera (w przy-
padku α Cygni można ich naliczyć 14, w wypadku α Lyrae — 11, a u 40 
Erydani — tylko 6;
—  widmo ciągłe w nadfiolecie jest w przypadku białych karłów bardziej 
intensywne; zaobserwowane zjawisko jest spowodowane tym, że ciśnie-
nie w zewnętrznych warstwach gwiazdy jest w przypadku nadolbrzymów 
znacznie słabsze niż w przypadku karłów.
Ruch obrotowy ciał niebieskich. O ruchu obrotowym gwiazd wnioskuje 
się, obserwując poszerzenie linii widmowych. Żadna technika obserwacyjna 
nie pozwala w widmie badanej gwiazdy wyodrębnić składowej pochodzącej 
od jej brzegu wschodniego (zbliżającego się) lub zachodniego (oddalającego się), 
wszak gwiazdy obserwujemy w postaci punktów świetlnych i nie dostrzegamy 
ich tarcz. W wyniku ruchu obrotowego obserwujemy więc jedynie poszerzenie 
linii widmowych i to tym większe, im większa jest prędkość rotacji gwiazdy. 
W przypadku Słońca, które widzimy w postaci tarczy, można pobrać widmo 
oddzielnie ze wschodniego, a oddzielnie z zachodniego brzegu; można więc 
dokładnie obliczyć prędkość w ruchu obrotowym w różnych szerokościach 
heliograficznych. Najszybciej obraca się Słońce na równiku — im bliżej biegu-
nów, tym wolniej, tym dłuższy jest okres obrotu wokół osi, a więc zależy on 
od szerokości heliograficznej. Prędkość w ruchu obrotowym Słońca zaczęto 
wyznaczać z obserwacji plam. Analizując długie ciągi obserwacyjne, wywnio-
skowano, że prędkość ta nie jest stała. W latach 1611—1613 jeden obrót Słońca 
w strefie równikowej wynosił 26,163d, a w latach 1625—1626 okres ten skrócił 
się do wartości 24,913d. Od tego czasu rotacja nieznacznie się spowalnia, zmie-
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nia się również w obrębie 11-letniego cyklu. Słońce rotuje minimalnie szybciej 
w maksimum aktywności. 
Dotychczasowe obserwacje dowiodły, że plamy słoneczne wykonują na 
fotosferze pewne ruchy własne — co prawda bardzo wolne, ale wpływające 
na oceny prędkości ruchu obrotowego — zatem ich obserwacje nie mogą być 
w pełni autorytatywne, dlatego też badanie ruchu obrotowego odbywa się na 
podstawie obserwacji spektroskopowych.
Paralaksa spektroskopowa. Rozważmy gwiazdę o jasności 8. wielko-
ści gwiazdowej i typu widmowego G2. Z diagramu H — R odczytujemy, że 
jasność absolutna M tej gwiazdy wynosi + 5 M . Z wzoru Pogsona: M = m + 5 + 
5 log π, możemy obliczyć paralaksę analizowanej gwiazdy. Korzystając z wzoru 
w postaci: M = m + 5 – 5 log r, obliczamy odległość tej gwiazdy. 
Stwierdzenie, że dana gwiazda stanowi w istocie układ fizycznie 
podwójny. Zauważmy, że wszystkie gwiazdy podwójne: wizualnie, spektro-
skopowo i zaćmieniowe, charakteryzują się okresowymi zmianami widm. 
W widmach tych gwiazd następują okresowe rozszczepiania się linii widmo-
wych. Zjawisko to spowodowane jest tym, że składniki pary, obiegając śro-
dek masy układu, kolejno zbliżają się do obserwatora i oddalają się odeń. Na 
podstawie analizy widma rozpoznajemy gwiazdy spektroskopowo podwójne, 
wśród których są również zmienne zaćmieniowe. Wizualnie podwójne rozpo-
znaje się zazwyczaj na podstawie obserwacji pozycyjnych, z których wynika, 
że składniki obiegają wspólny środek masy układu. 
Bada się ruch przestrzenny gwiazdy — zbliżanie się do obserwatora lub 
oddalanie się od niego. Na podstawie pomiaru dopplerowskiego przesunięcia 
linii widmowych wyznacza się prędkości radialne gwiazd. 
Wyznacza się krzywe prędkości radialnych z analizy widm cefeid. 
W wyniku pulsowania danej cefeidy zewnętrzne jej warstwy zbliżają się do 
obserwatora lub oddalają się od niego, co znajduje odbicie w ich prędkości 
radialnej.
Analizując widmo mgławic, określa się prędkość ekspansji materii 
wyrzuconej z wnętrza supernowej w czasie wybuchu. W przypadku mgła-
wicy Krab stwierdza się — zakładając stałą prędkość ekspansji od chwili wybu-
chu — że nastąpił on w połowie XI wieku, co zgadza się z historycznymi mate-
riałami opisującymi omawiany fakt. Dla ścisłości należy dodać, że 1054 rok nie 
jest datą wybuchu SN, lecz datą dotarcia efektów tego zjawiska do ziemskich 
obserwatorów. 
W widmach niektórych radiogalaktyk stwierdza się obecność szerokich 
linii emisyjnych; są to galaktyki Seyferta.
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Pomiar przesunięcia ku czerwieni w widmach odległych galaktyk 
pozwala oceniać odległość danej galaktyki lub gromady galaktyk przy zało-
żeniu, że znana jest wartość liczbowa stałej Hubble’a. Na podstawie analizy 
widma można również identyfikować obrazy galaktyk wytworzone w wyniku 
oddziaływania soczewek grawitacyjnych.
Określanie stanu fizycznego materii w warunkach ekstremalnych, jakie 
występują w przestrzeni kosmicznej. W widmach różnych skupisk materii 
w wielu przypadkach obserwuje się linie wzbronione, co niekiedy prowadzi 
do nieporozumień, wątpliwości, a nawet odkryć. Dla ilustracji warto przywołać 
historię odkrycia dwóch hipotetycznych pierwiastków chemicznych — nebu-
lium i koronium, których istnienia dopatrywano się na podstawie nieznanych 
do owych czasów (początek XX wieku) linii widmowych. Okazało się, że dla 
tych pierwiastków nie ma miejsca w układzie okresowym, a odkryte w wid-
mach mgławic nieznane linie emisyjne to linie wzbronione wysokozjonizowa-
nych atomów tlenu i azotu. Tak zdemaskowano tajemnicze nebulium. Źródłem 
intrygujących linii w widmie korony słonecznej, na początku lat czterdziestych 
ubiegłego stulecia, okazały się wielokrotnie zjonizowane atomy żelaza, niklu, 
tlenu i wapnia.
Badanie atmosfer planet na podstawie porównania widma słonecznego 
z widmem otrzymanym od danej planety. Podczas obserwacji planet metodą 
spektroskopową odbieramy widmo słoneczne, zniekształcone w wyniku dwu-
krotnego przejścia przez atmosferę planety (raz na drodze od Słońca do pla-
nety, a następnie po odbiciu od powierzchni planety). Widmo to jest również 
zniekształcone przez linie telluryczne, wytworzone w toku przejścia promie-
niowania przez atmosferę ziemską. Linie telluryczne dobrze się identyfikuje, 
porównując dwa spektrogramy Słońca — jeden wykonany, gdy Słońce jest 
w pobliżu horyzontu, drugi — gdy jest w pobliżu górowania Słońca.
Wymienione zagadnienia nie wyczerpują tematu, wskazują jednak dobit-
nie, jak ważnym działem astrofizyki obserwacyjnej jest spektroskopia. Drugi 
ważny temat omawiany łącznie z klasyfikacją widmową to diagram H — R.
 Ćwiczenie jest wyjątkowo obszerne, a ponieważ jest niesłychanie ważne, 
zazwyczaj zajmuje cztery godziny. Dobrym uzupełnieniem są fotografie widm 
różnych skupisk materii kosmicznej publikowane w „Sky and Telescope”.
 Pytania pomocnicze
1.  Naszkicować diagram H — R, objaśnić go i wskazać na nim: a) gwiazdy 
jaśniejsze i chłodniejsze od Słońca, b) gwiazdy słabsze i gorętsze od Słońca, 
c) gwiazdy starsze od Słońca.
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2.  Czy wszystkie gwiazdy mniej jasne od Słońca należą do tego samego typu 
widmowego? Dlaczego?
3. Rozpatrujemy trzy gwiazdy: G1, G2 i G3, o identycznej jasności obserwo-
wanej (widomej, pozornej). Ich typy widmowe są następujące: G1 — B3, G2 
— G8 i G3 — M4. 
 Czy i jak można określić ich jasności absolutne? Czy i w jaki sposób można 
określić ich typ widma? 
 Która gwiazda jest najdalsza? 
 Jak w przybliżeniu ocenimy temperatury ich fotosfer?
 Jakie będą jasności tych gwiazd na fotografii wykonanej na kliszy czerwo-
noczułej, a jakie na fotografii wykonanej na kliszy niebieskoczułej?
4. Ilustracje zawarte w oryginalnym tekście ćwiczenia przedstawiają dia-
gramy H — R dla kilku gromad otwartych i jednej kulistej (M 11). Porównać 
diagramy dla Plejad i M 11. Wyjaśnić, uzasadniając odpowiedzi: a. Dlaczego 
na osi rzędnych w obu przypadkach zaznaczono jasność obserwowaną (m), 
a nie absolutną? b. Która gromada jest starsza? c. Jaką jasność obserwowaną 
mają gwiazdy typu widmowego K? d. Czy wszystkie gwiazdy 14. wielkości 
mają identyczną temperaturę powierzchniową?











δ Cep 3,71—4,43 –3,5  5,37 F4 — G6
ζ Gem 3,73—4,10 –4,5 10,15 F5 — G2
X Cyg 3,53—8,09 –5,1 16,39 F8 — K0
Na podstawie danych zawartych w tabeli:
—  naszkicować krzywą zmian blasku każdej cefeidy.
—  umieścić je na diagramie H — R.
— oszacować, w jakich granicach zmienia się temperatura każdej z nich 
w okresie zmian blasku. 
6. W tabelce, w kolumnie 2., podano jasność absolutną trzech gwiazd. 
W kolumnach od 3 do 6 wpisać obserwowaną jasność rozważanych gwiazd 
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①  Na wieczornym niebie zidentyfikować pięć najjaśniejszych gwiazd i — 
orientując się według ich barw — uszeregować je według wzrastających 
temperatur fotosfer. Następnie odszukać w literaturze astronomicznej 
typy widmowe tych gwiazd, przynależne im temperatury i zweryfikować 
prawdziwość poprzednio wykonanych oszacowań temperatur fotosfer. 
Uwaga! Rozwiązując zadanie, należy pamiętać, że wybrane gwiazdy 
powinny być niemal na tej samej wysokości, aby uwolnić się od wpływu 
ekstynkcji.
②  Jak rozpoznać gwiazdy oddalające się od obserwatora? Czy można na pod-
stawie wyglądu widma oszacować prędkość oddalania się gwiazdy?
③ Jak na podstawie wyglądu widma można rozpoznać gwiazdę optycznie 
podwójną?
④  Jakie obserwacje trzeba wykonać, aby stwierdzić, że badana gwiazda spek-
troskopowo podwójna:
— stanowi układ fizycznie podwójny, złożony z dwóch gwiazd o identycz-
nych temperaturach powierzchniowych,
— oddala się od obserwatora,
— zbliża się do obserwatora.
Przypomnijmy, że mówi się, iż gwiazdy obserwujemy w postaci punk-
tów świetlnych. Precyzując, powiemy: Obraz gwiazdy w ognisku teleskopu to 
w istocie krążek dyfrakcyjny, którego średnica pozwala określić zdolność roz-
dzielczą teleskopu. Kolejność liter, przyporządkowanych poszczególnym typom 
widmowym, wydaje się dość chaotyczna. Trzeba pamiętać, że obecnie stoso-
wana klasyfikacja wywodzi się z poprzednich, pierwotnych, sporządzanych 
jeszcze w okresie, gdy nie było wystarczająco dokładnych podstaw teoretycz-
nych. Dzisiaj wiemy, że najważniejszym czynnikiem decydującym o wyglądzie 
widma gwiazdy jest temperatura jej fotosfery. Pozwala to uszeregować widma 
gwiazd we właściwy ciąg temperaturowy. Aby łatwiej zapamiętać kolejność 
typów widmowych w Krakowie, można użyć zdania: „O Boże Ale Fajna Grupa 
Kosmicznych Matołów”. W języku angielskim zapamiętanie kolejności typów 






O 40 000 HI, HeI, HeII, SiIV, NIII, OH
B 20 000 HI rosną, HeI słabną
A 10 000 HI maksymalne w A0, K (CaII) = 0,1 Hδ w A0
F  7 000 pasmo G pojawia się w F5, G = Hγ w F8, CaII rosną, K = H + Hε w F0
G  6 000 pasmo G rośnie, maksymalnie w G5, dużo linii metali (Fe), CaI 4227 
= Hδ w G0
K  4 000 H i K (CaII) rosną maksymalnie w K5, linie metali (Fe, CaI 4227) 
rosną, maksymalnie w K5
M  3 000 linie metali słabną, pasma TiO pojawiają się w M0 i rosną
R





podobne do G5 — K0, pojawiają się pasma C2 i CN 
 
silne pasma węglowe, zanik krótkofalowej części widma 
S  3 000 podobne do M, ponadto pasma ZrO
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Wyznaczanie odległości na powierzchni Ziemi
Na powierzchni Ziemi można wykorzystać siedemnastowieczną metodę 
triangulacji, autorstwa Holendra Snelliusa (Snel van Roijen). Wielokrotnie sto-
sowano ją, wyznaczając długość południka ziemskiego. Aby zmierzyć długość 
wybranego łuku południka, należy wzdłuż niego, w jego otoczeniu, rozpiąć 
sieć niewielkich trójkątów, o niezbyt długich bokach, liczących nie więcej niż 
kilkadziesiąt kilometrów każdy. Po bardzo dokładnym zmierzeniu długości 
wybranego boku, tzw. bazy, rozwiązuje się trójkąt, którego podstawę stanowi 
baza. Dokładnie mierzy się również dwa kąty utworzone przez bazę oraz pozo-
stałe boki trójkąta. Do pomiaru kątów stosuje się teodolit. Następnie rozwiązuje 
się kolejne trójkąty sieci, która może być bardzo rozległa, dowolnie powięk-
szana, nawet na obszar niemal całego kontynentu. Problem pojawia się, gdy 
zachodzi potrzeba nawiązania sieci triangulacyjnych rozpiętych na różnych 
kontynentach. W epoce przedsatelitarnej realizowano to metodami astrono-
micznymi, przeprowadzając synchroniczne obserwacje zaćmień Słońca, Księ-
życa lub przejść wewnętrznych planet przed tarczą Słońca. Każdorazowo było 
to zadanie trudne i niewdzięczne. Nieregularność występowania zjawisk typu 
zaćmień i ograniczone możliwości wykonywania synchronicznych obserwacji, 
wymagających dobrej pogody, w niesłychanie odległych punktach powierzchni 
Ziemi — oto główne trudności.
Obecnie nawiązywanie sieci triangulacyjnych, rozpiętych na różnych kon-
tynentach, wykonuje się metodami geodezji satelitarnej. Stała sieć sztucznych 
satelitów geodezyjnych umożliwia prowadzenie stosownych pomiarów w ter-
minie dogodnym dla obserwatora, który wcześniej może przygotować opty-
malny program obserwacji. Na podstawie obserwacji satelitów geodezyjnych 
można realizować znacznie szerszy program, obejmujący również badanie cha-
rakterystyki ziemskiego pola magnetycznego, drobne przemieszczanie się kon-






Warto przypomnieć, że w wyniku triangulacji wprowadzono podstawową 
jednostkę długości — metr, zdefiniowany jako jedna dziesięciomilionowa część 
ćwiartki ziemskiego południka. Z czasem okazało się jednak, że tak wyzna-
czony metr, którego platynowy wzorzec został wykonany pod koniec XVIII 
wieku, w istocie nieznacznie różni się od macierzystego pierwowzoru, zatem 
obwód południka wyraża się liczbą 40 008 544 m.
Inna metoda wymaga korzystania z podstawowych wzorów trygonometrii 
sferycznej. Stosuje się ją wówczas, gdy obliczamy odległość tak dużą, że nie 
można rozważanego fragmentu powierzchni Ziemi traktować jako płaszczy-
zny, lecz trzeba uwzględniać kulistość Ziemi. W celu obliczenia dużej odleg-
łości, na przykład z Barcelony (λ = –2°08’; ϕ = 41°25’) do Kalkuty (λ = –88°21’; 
ϕ = 22°33’), rozwiążemy trójkąt sferyczny o wierzchołkach: północny biegun 
ziemski (P), Barcelona (B) i Kalkuta (K). 
Ten przykład czytelnik rozwiąże bez trudu samodzielnie, gdyż podobne 
zagadnienie omawialiśmy w rozdziale poświęconym elementom trygonometrii 
sferycznej. 
Szukana odległość rozważanych miast to łuk łączącego je koła wielkiego. 
Łuk ten obliczymy, stosując do boku B — K twierdzenie cosinusów:
cos (B – K) = cos (B – P) cos (K – P) + sin (B – P) sin (K – P) cos ∆λ .
Po wyznaczeniu wielkości kąta B — K należy przeprowadzić końcowy etap 
rachunku, umożliwiający obliczenie odległości Barcelona — Kalkuta. Należy 
pamiętać, że na powierzchni Ziemi długość łuku wspartego na kącie wielkości 
jednego stopnia, którego wierzchołek stanowi środek Ziemi, zależy od szero-
kości geograficznej. Wszak Ziemia kształtem odbiega nieco od kuli! Nie robiąc 
większego błędu, można w tym zadaniu przyjąć, że 1° to na powierzchni Ziemi 
141 km. 
Wyznaczanie odległości w Układzie Słonecznym
Paralaksa geocentryczna
Stosujemy, podobnie jak na powierzchni Ziemi, metodę triangulacji, powięk-
szając znacznie bazę, którą jest teraz promień Ziemi. 
Rys. 12. Kometa Machholza
Każdego roku do Słońca zbliża się dość duża liczba 
komet okresowych i jednopojawieniowych. Wielu 
miłośników astronomii (również w Polsce) „poluje” 
na komety. Donald Machholz z Kalifornii w latach 
1978–1994 odkrył aż 9 komet. Dnia 27 sierpnia  
2004 roku odkrył swą 10. kometę, która w tym  
czasie była obiektem 11. wielkości gwiazdowej –  
później znacznie pojaśniała. Według obliczeń  
Briana Marsdena z Cambridge, kometa zbliżyła  
się do Ziemi dnia 5 stycznia 2005 roku na odległość  
51 mln km. Bardzo efektowny obraz nieba obserwo-
wano 11 stycznia 2005 roku, gdyż kometa musnęła 
warkoczem Plejady.
Fotografię wykonał dnia 27 stycznia 2005 roku  
Mike Holloway w Arkansas
78
W trójkącie O — Z — C bazą jest bok O — Z równy promieniowi Ziemi. 
Kąt przy wierzchołku C to szukana paralaksa. Analizując rysunek, wniosku-
jemy, że najlepsza — bo intuicyjnie jasna — definicja paralaksy geocentrycznej 
brzmi następująco: 
Paralaksa geocentryczna to kąt, pod którym widać promień Ziemi z wy-
branego ciała niebieskiego, niezbyt odległego od Ziemi. 
Metodami naziemnymi można mierzyć paralaksę do 0,02”, zatem może być 
stosowana do wyznaczania odległości w Układzie Słonecznym.
Paralaksa geocentryczna wybranych ciał Układu Słonecznego
Ciało niebieskie Paralaksa geocentryczna Odległość od Ziemi
Księżyc od 53,9’ do 61,5’
średnio: 57’ 2”,5
od 407 000 km do 356 600 km
średnio: 384 400 km*
Słońce średnia wartość: 8”,794 średnia odległość:
149 600 000 km
Saturn 0,98” 0,16359 j.a.
* W okresie od 1976 roku do 2005 roku minimalna odległość między Ziemią a Księżycem, wynosząca 356 525 km, 
wystąpiła dnia 2 grudnia 1990 roku, natomiast maksymalna – licząca 406 711 km – miała miejsce dnia 2 marca 1984 
roku.
Wyznaczanie odległości gwiazd w otoczeniu Słońca
Paralaksa trygonometryczna (heliocentryczna)
Nadal stosujemy opisaną metodę triangulacji. Tym razem baza jest jeszcze 
większa, stanowi ją bowiem jednostka astronomiczna, czyli średnia odległość 
Ziemia — Słońce. Można zatem powiedzieć, że: 
Paralaksa heliocentryczna to kąt, pod którym z danego punktu w przestrzeni (na 
przykład z wybranej gwiazdy) widać promień heliocentrycznej orbity Ziemi. 
Odległości między gwiazdami są niewyobrażalnie duże — niewiele ponad 
100 gwiazd ma paralaksę przewyższającą wartość 0,11”.
Rys. 13. Ewolucja orbity komety macierzy-
stej roju Leonid
Rój meteorów o nazwie Leonidy zawdzięcza swój 
początek kolizji kosmicznej. Rysunek prezentuje 
ewolucję orbity komety, która w przyszłości miała 
stać się kometą macierzystą roju Leonid. Zbli-
żała się do Słońca po orbicie hiperbolicznej, a więc 
była kometą jednopojawieniową. W 126 roku zbli-
żyła się do Urana tak, że masa tej planety wywołała 
perturbacje elementów orbity komety. W wyniku 
tego zdarzenia kometa stała się trwałym składni-
kiem Układu Słonecznego, gdyż weszła na orbitę 
zamkniętą o dużym mimośrodzie i okresie obiegu 
wokół Słońca wynoszącym ponad 30 lat. Została 
ona odkryta na przełomie lat 1865/1866, nieza-
leżnie przez dwóch astronomów i od ich nazwisk 
otrzymała swą nazwę: kometa Tempel-Tuttle. Moż-
liwość odtworzenia dziejów tej komety dobrze ilu-
struje błyskotliwe osiągnięcia mechaniki nieba, 
wspomaganej obecnie techniką komputerową. 
Potrafimy prześledzić losy wielu komet przed ich 
dostrzeżeniem z Ziemi. Niekiedy okazuje się, że 
są komety, które zmierzają ku Słońcu spoza gra-
nic naszego Układu. Bywa i tak, że po bardzo burz-
liwych przygodach, po ciasnych zbliżeniach do 
wielkich planet, których masy powodują znaczne 
zmiany elementów orbit, takie komety przechodzą 
na orbity zamknięte, powiększając w ten sposób 
liczbę stałych składników słonecznej rodziny. Warto 
przypomnieć tu nazwisko Michała Kamieńskiego, 
polskiego profesora astronomii, który w połowie 
ubiegłego stulecia prowadził rachunki orbitalne. 
Badał między innymi ewolucję orbity komety  
Wolf 1, która dla upamiętnienia jego prac otrzymała 
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α Centauri C, czyli Proxima Centauri (najbliższa gwiaz-
da) czerwony karzeł 
0,763 1,31
α Centauri 0,756 1,31
α C Ma (Syriusz — najjaśniejsza gwiazda nieba) 0,376 2,66
61 Cygni (pierwsza zmierzona paralaksa) 0,299 3,34
α C Mi (Procjon) 0,291 3,42
α (Wega) 0,123
Najbliższa nam, poza Słońcem, gwiazda Proxima jest mała i chłodna; tem-
peratura jej fotosfery wynosi około 3 000 K, typ widma — M5,5. Obserwujemy 
ją jako obiekt 11. wielkości gwiazdowej. Ocenia się, że masa Proximy wynosi 
zaledwie 0,12 masy Słońca. Mimo iż gwiazda ta znajduje się bardzo blisko 
Słońca, jej rozmiarów nie można bezpośrednio wyznaczyć żadnymi wymyśl-
nymi metodami. Zarówno Damien Ségransan z Obserwatorium w Genewie, 
jak i inni europejscy astronomowie oceniają, że kątowa średnica tej gwiazdy 
wynosi co najwyżej 1,03 msek. ±0,08. Stanowi to 14% średnicy Słońca i nie-
spełna półtorej średnicy tarczy Jowisza.
Dla nas, mieszkańców półkuli północnej, najbliższą gwiazdą, poza Słoń-
cem, jest czerwony karzeł w Wężowniku (gwiazda Barnarda, tzw. Strzała), 
odległa od nas o 6 lat światła, dostrzegalna przez niewielkie teleskopy jako 
obiekt niespełna 10. wielkości gwiazdowej. 
Paralaksy spektralne gwiazd
Metoda stosowana do wyznaczania odległości dalszych gwiazd, tzn. 
takich, w przypadku których potrafimy określić jasność absolutną M i jasność 
obserwowaną m. Wyznaczając jasność absolutną, należy wykorzystać fakt, że 
niektóre linie w widmach gwiazd (na przykład linia zjonizowanego strontu 
λ = 4077 Å) wykazują względne natężenie zależne od wielkości absolutnych 
gwiazd.
Przed zastosowaniem tej metody wykonuje się krzywe kalibracyjne. W tym 
celu trzeba wybrać gwiazdy o znanych wielkościach absolutnych i znanych 
paralaksach trygonometrycznych. Na podstawie tych danych wyznacza się 
nazwę Wolfa-Kamieńskiego. Dzięki niemu pozna-
liśmy również ewolucję elementów orbity komety 
Halleya w ciągu minionych kilku tysięcy lat
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krzywe kalibracyjne, obrazujące zmiany stosunku natężeń linii widmowych 
czułych na jasność absolutną względem linii, które nie wykazują tej zależności. 
Porządek czynności jest następujący:
—  obserwacyjne wyznaczenie jasności m badanej gwiazdy,
—  dobranie krzywej kalibracyjnej,
—  analiza widma badanej gwiazdy w celu oceny względnego stosunku natę-
żeń właściwych linii, a na tej podstawie wyznaczenie M,
—  zastosowanie równania: M = m + 5 – 5 log D,
—  wyznaczenie paralaksy: π = 1/D.
Na podstawie obserwacji cefeid
Kolejność czynności:
—  wśród gwiazd zmiennych przynależnych do rozważanego skupiska materii 
(gromada gwiazd, galaktyka) zidentyfikować cefeidę, którą rozpoznaje się 
po charakterystycznym kształcie krzywej zmian blasku;
—  biorąc pod uwagę obserwacje, wyznaczyć okres zmian blasku i jasność 
widomą tej cefeidy;
—  na podstawie znajomości okresu wyznaczyć jej jasność absolutną 
(z wykresu);
—  określić przybliżoną odległość, stosując wzór: M = m + 5 – 5 log D.
Uwaga: Zastosowany wzór podaje związek między jasnością absolutną 
i widomą a odległością. Jest on przybliżony, ponieważ nie zawiera poprawki na 
ekstynkcję międzygwiazdową, czyli nie uwzględnia osłabienia światła danej 
gwiazdy, spowodowanego obecnością materii międzygwiazdowej. Wartość 
liczbowa współczynnika ekstynkcji zależy od przestrzennego rozkładu obło-
ków materii międzygwiazdowej.
Wyznaczanie odległości galaktyk
Wyznaczając odległość galaktyk, korzysta się z obserwacji jasnych obiektów, 
do których zaliczamy: cefeidy, gwiazdy nowe, nadolbrzymy, gromady kuliste 
i gwiazdy supernowe. Po zaobserwowaniu jasnego obiektu w badanej galak-
tyce mierzy się jego jasność widomą, a następnie porównuje ją z jasnością abso-
lutną tego typu obiektu znanego z naszej Galaktyki. Nie dotyczy to superno-
wych, gdyż „u nas” supernowe pojawiały się w zamierzchłych czasach, gdy nie 
znano jeszcze precyzyjnych metod fotometrycznych umożliwiających dokładne 
oceny jasności.
Do oceny odległości bliższych galaktyk można też wykorzystać obserwacje 
typu RR Lyrae lub klasycznych cefeid. W tym przypadku mierzymy jasność 
widomą i okres zmian blasku. Cefeidę, jak wiadomo, rozpoznaje się po kształ-
cie krzywej zmian blasku. 
I tak do wyznaczania odległości Obłoków Magellana dobrze nadają się 
obserwacje cefeid, zmiennych typu RR Lyrae i gwiazd nowych. Te ostatnie 
z powodzeniem mogą też służyć do wyznaczania odległości galaktyk M 31 
i M 33. Gwiazdy nowe w tych galaktykach osiągają w maksimum widomą 
jasność 17 lub nawet 16 magnitudo i pojawiają się dość często, bywa że od 5 do 
15 w ciągu roku, w każdej galaktyce. 
Do określania odległości dalszych galaktyk, a także gromad galaktyk 
można zastosować obserwacje gwiazd supernowych, których jasność absolutna 
w maksimum blasku przewyższa blask nowych. Niedogodnością jest to, że 
supernowe pojawiają się dość rzadko.
Odległości dalekich galaktyk wyznacza się metodą zaprezentowaną w ćwi-
czeniu zatytułowanym Prawo Hubble’a. 
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Wybrane informacje o Księżycu
Masa = 7,35 · 1022 kg = 0,0123 masy Ziemi.
Średnica = 3 476 km = 0,273 średnicy Ziemi.
Średnia gęstość = 3 340 kg/m3 = 0,606 gęstości Ziemi.
Środek masy układu Ziemia — Księżyc stale znajduje się wewnątrz globu 
ziemskiego.
Półoś duża geocentrycznej orbity Księżyca a = 384 400 km, mimośród 
e = 0,0549.
Odległość Ziemia — Księżyc w czasie każdego obiegu Księżyca zmienia się 
przeciętnie w granicach: od 363 000 km (w perygeum) do 406 000 km (w apo-
geum). Zdarzają się wyjątki, bo na przykład 4 stycznia 1912 roku odległość 
Księżyca od Ziemi zmalała do zaledwie 356 375 km, natomiast 3 lutego 2125 
roku ta sama odległość w apogeum osiągnie wartość aż 406 711 km. Nie trzeba 
przypominać, że zmiany odległości Księżyca od Ziemi powodują bezustanne 
zmiany kątowej średnicy naszego kosmicznego sąsiada. Jeśli pełnia przypada 
w pobliżu perygeum, to Księżyc jest okazały, jak w sierpniu 2005 roku. W cza-
sie tej pełni jego średnica liczyła 33’ 41’’. W lutym 2006 roku pełnia nastąpiła 
w pobliżu apogeum, dlatego też Księżyc „zmalał” do zaledwie 29’ 32’’.
Zmiany odległości Ziemia — Księżyc oraz mimośrodowość orbity ziemskiej 
mają istotne znaczenie podczas ustalania warunków występowania i  przebiegu 
zaćmień. I tak promień kątowy Księżyca zmienia się od 882” (Księżyc w apo-
geum) do 1050” (Księżyc w perygeum). Promień kątowy Słońca zmienia się od 
944” (Ziemia w aphelium) do 976” (Ziemia w peryhelium). Wysokość stożka 
cienia Ziemi w aphelium liczy 1 406 000 km, a w peryhelium tylko 1 360 000 km. 
Zmienia się także wielkość przekroju stożka cienia Ziemi w odległości Ziemia 
— Księżyc; promień kątowy cienia Księżyca, gdy Księżyc w perygeum liczy 
2 772” (Ziemia w aphelium) i 2 805” (Ziemia w peryhelium), a kiedy Księżyc 
w apogeum — 2 307” (Ziemia w aphelium) i 2 340” (Ziemia w peryhelium).
Księżyc
Rys. 14. Ruch Księżyca nad horyzontem
Sekwencja fotografii Księżyca wykonanych dnia  
31 maja 2007 roku w Turcji, w górach Uludag.  
Obserwacje rozpoczęto wkrótce po zachodzie 
Słońca i wykonywano je w odstępach 2-minuto-
wych. Jak wiadomo, średnica kątowa naszego 
satelity liczy w przybliżeniu 0,5° – o tyle właśnie 
przemieszcza się on w ciągu dwóch minut na  
niebie wskutek ruchu obrotowego Ziemi. Dzięki 
temu każdy kolejny obraz tarczy Księżyca jest 
styczny do poprzedniego. Utrwalony na zdjęciach 
Księżyc był w pełni, już drugi raz w tym miesiącu 
(tzw. Blue Moon). Łatwo zauważyć, że w miarę  
wzrostu wysokości Księżyca jego jasność wyraźnie 
się zwiększała. To znakomity przykład działania  
ekstynkcji atmosferycznej
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Zmieniające się nieustannie odległości liniowe między Ziemią, Słońcem 
a Księżycem są dowodem na to, że w kolejnych seriach sarosów liczba zaćmień 
Słońca — całkowitych i obrączkowych — nie jest taka sama. Oto przykład. 
Seria sarosów o numerze 136 (od 14 czerwca 1360 roku do 30 lipca 2622 roku) 
liczy 45 zaćmień całkowitych i 6 obrączkowych. 
Objaśnijmy, co oznacza pojęcie saros. Otóż analizując jakikolwiek katalog 
zawierający dane o terminach i przebiegu zaćmień Słońca i Księżyca, możemy 
wysnuć pochopny wniosek, że zjawiska te występują przypadkowo, bez żad-
nej regularności — wręcz chaotycznie. W rzeczywistości jest zupełnie ina-
czej, zaćmienia bowiem występują w ściśle określonym czasie, powtarzając 
się konsekwentnie i regularnie. Aby jednak uchwycić tę prawidłowość, trzeba 
uwzględnić warunki konieczne i wystarczające do zaistnienia zaćmienia 
Słońca lub Księżyca. Zaćmienie następuje wtedy, gdy środki trzech ciał nie-
bieskich: Ziemi, Słońca i Księżyca, ustawiają się niemal dokładnie na linii pro-
stej. Aby mogło tak być, jednocześnie muszą być spełnione trzy warunki:
—  Księżyc musi być w nowiu (zaćmienie Słońca) lub w pełni (zaćmienie Księ-
życa); okresowość zjawiska przebiegu faz Księżyca obejmuje miesiąc syno-
dyczny;
—  Księżyc musi znajdować się niemal dokładnie na ekliptyce, tzn. w pobliżu 
któregoś węzła swej orbity — okresowość zjawiska obejmuje miesiąc smo-
czy;
—  Słońce musi być w pobliżu któregoś węzła orbity Księżyca — okresowość, 
rok zaćmieniowy.
Uwzględniając wymienione warunki, dochodzimy do wniosku, że jeśli 
zaobserwujemy jakiekolwiek zaćmienie (np. Słońca), to z pewnością powtórzy 
się to zjawisko po interwale czasowym o długości równej najmniejszej wspól-
nej wielokrotności trzech jednostek czasu. Są to: miesiąc synodyczny (29,d5306), 
miesiąc smoczy (27,d2122) i  rok zaćmieniowy. Ten interwał czasu, obejmujący 
6 585d 7h 42m, to tzw. saros, znany już Chaldejczykom przed niespełna 3 tys. 
lat. Łatwo obliczyć, że saros trwa 18 lat i 10 lub 11 dni — w zależności od tego, 
ile lat przestępnych przypada w tym czasie. Końcówka 7h 42m powoduje, że 
kolejne zaćmienie po upływie sarosu się powtarza, ale jest widoczne z nieco 
innego obszaru Ziemi. Obszar widoczności zaćmienia Słońca każdorazowo 
przemieszcza się w kierunku północnego wschodu. Pełny cykl serii sarosów 
rozpoczyna się częściowym zaćmieniem Słońca obserwowanym w pobliżu 
ziemskiego bieguna.
Typowa seria sarosów rozpoczyna się w pobliżu bieguna, gdy Księżyc jest 
18° odległy od węzła. Jeśli Księżyc jest 18° na wschód od węzła zstępującego, to 
Rys. 15. Księżyc w apogeum i perygeum
Księżyc okrąża Ziemię po orbicie eliptycznej o mimo-
środzie e = 0,0549. Z tego powodu zmienia się bezu-
stannie odległość Ziemia – Księżyc. W okresie od  
1750 roku do 2125 roku Księżyc najbardziej zbliżył się  
do naszej planety dnia 4 stycznia 1912 roku – prze-
chodząc przez perygeum, był odległy od nas zale dwie  
o 356 375 km. Maksymalną odległość od Ziemi  
w apogeum – 406 720 km – osiągnie nasz satelita dnia 
3 lutego w 2125 roku. Zmiany odległości powodują 
również bezustanne zmiany kątowych rozmiarów księ-
życowej tarczy. Anthony Ayiomamitis uwidocznił ten 
fakt na fotografiach. Dnia 13 lutego 2006 roku Księżyc 
minął apogeum w odległości 405 968 km (od Ziemi); 
jego tarcza mierzyła wtedy 29,87’. Podczas przejścia 
przez perygeum, dnia 8 września 2006 roku, Księżyc 
był odległy od Ziemi tylko o 357 210 km i dlatego jego 
tarcza wydawała się znacznie większa – mierzyła 33,89'. 
Warto zauważyć, że choć mimośród orbity Księżyca 
jest bardzo mały, to jednak jest przyczyną takich zmian 
odległości Ziemia – Księżyc, które wystarczą, by w 
maksymalnej fazie zaćmienia Słońca spowodować 
zaćmienie całkowite lub tylko obrączkowe. O nieustan-
nych zmianach odległości Ziemia – Księżyc najłatwiej 
przekonać się w czasie zaćmienia hybrydowego, które 
w części pasa widoczności maksymalnej fazy przed-
stawia się jako całkowite, a w części – jako obrączkowe. 
I tak na przykład 8 kwietnia 2005 roku zaćmienie 
w pasie widoczności maksymalnej fazy obserwowano 
jako obrączkowe, w dalszej części tego pasa było to 
zaćmienie całkowite, a w końcowej fazie zjawiska oka-
zało się ponownie zaćmieniem obrączkowym.
Z a d a n i e: Jak zmieniała się odległość Ziemia – 
Księżyc w czasie tego zaćmienia? Jaką część orbity 
przechodził wówczas Księżyc?
W bieżącym stuleciu będzie można zaobserwować 
łącznie 3,1% zaćmień hybrydowych. W ciągu 6 stuleci 
(od 2000 roku p.n.e. do 4000 roku) łączna liczba 
zaćmień hybrydowych wynosi 5% całkowitej liczby 
zaćmień
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początkowe zaćmienie serii sarosów jest widoczne jako częściowe na niewiel-
kim skrawku Ziemi, w okolicy bieguna południowego. Po 10 lub 11 zaćmie-
niach (sarosach), co trwa około 200 lat, następuje pierwsze zaćmienie centralne 
(całkowite lub obrączkowe) widoczne z okolic bieguna południowego. W czasie 
około 950 lat obszar widoczności centralnego zaćmienia wędruje ku północy, 
każdorazowo o około 300 km. W połowie tego okresu centralne zaćmienie jest 
widoczne z okolic ziemskiego równika i trwa najdłużej — w danym miejscu 
można je obserwować przez prawie 8 minut. Ostatnie zaćmienie centralne z tej 
serii sarosów jest widoczne z okolic północnego bieguna. Następujące po tym 
zaćmienia częściowe, o coraz mniejszej fazie, przemieszczają się nadal w kie-
runku bieguna północnego. Pełna seria sarosów trwa około 13 stuleci i obej-
muje od 70 do 80 zaćmień, w tej liczbie około 50 centralnych.
Jeśli seria sarosów rozpoczyna się przy węźle wstępującym, to pierwsze 
zaćmienie jest częściowe i widać je tylko z niewielkiego obszaru w okolicy bie-
guna północnego, a cały cykl przebiega odwrotnie do poprzednio opisanego.
W obrębie każdej serii sarosów różna jest liczba poszczególnych zaćmień. 
I tak na przykład w serii o numerze 139 (od 17 maja 1501 roku do 3 lipca 
2763 roku) nie ma ani jednego zaćmienia obrączkowego, jest natomiast aż 12 
zaćmień hybrydowych (obrączkowo-całkowitych) i aż 43 zaćmienia całkowite. 
Seria sarosów o numerze 141 (od 19 maja 1613 roku do 13 czerwca 2857 roku) 
liczy 70 zaćmień, w tym 41 obrączkowych oraz brak zaćmień hybrydowych 
i całkowitych. Liczba poszczególnych typów zaćmień Słońca przypadających 
w danej serii sarosów zależy od tego, w jakim położeniu na orbicie geocen-
trycznej, tj. w jakiej odległości od perygeum, przypada nów Księżyca podczas 
kolejnych zaćmień. Z podanych informacji jasno wynika, że w ciągu każdego 
roku kalendarzowego obserwujemy zaćmienia Słońca przynależne do różnych 
serii sarosów. I tak w 2008 roku miały miejsce dwa zaćmienia Słońca. Obrącz-
kowe (7 lutego) było 60. spośród 71 należących do 121 serii sarosów (od 26 
kwietnia 944 roku do 7 lipca 2200 roku). Drugie zaćmienie (1 sierpnia) było 
całkowite, to 47. spośród 72 zaćmień 126 serii sarosów, która rozpoczęła się 10 
marca 1179 roku i potrwa do 4 maja 2459 roku.
Podczas każdej serii sarosów obszary widoczności kolejnych zaćmień 
wędrują po kuli ziemskiej według ścisłej kolejności. 
Podobne uwagi można podać na temat okresowości zaćmień Księżyca. 
Ograniczymy się jedynie do przypomnienia czytelnikowi, że jeśli w danym 
roku kalendarzowym są dwa lub więcej zaćmień Księżyca, to należą one do 
różnych serii sarosów. I tak w 2009 roku miał miejsce niesłychanie rzadki przy-
padek, a mianowicie aż cztery zaćmienia Księżyca — trzy półcieniowe i jedno 
Rys. 16. Częściowe zaćmienie Słońca 
22 lipca 2009 roku
22 lipca 2009 roku odbyło się całkowite zaćmienie 
Słońca obserwowane w Azji. Zasługiwało ono na 
szczególną uwagę, ponieważ było to zaćmienie 
o rekordowo długim czasie trwania fazy całkowitości  
– najdłuższe w bieżącym stuleciu. Aby podzi-
wiać cały przebieg zjawiska, do Chin przybyli liczni 
astronomowie i turyści, również z Polski. Kapry-
śna pogoda uniemożliwiła wielu chętnym obejrze-
nie fazy całkowitości. Najbardziej zdeterminowani 
wędrowali w pogoni za dobrą pogodą. Wojciech 
Burzyński, jadąc ekspresem mknącym z prędko-
ścią 160 km/godz. z Hangzhou do Zhuji we wschod-
nich Chinach, miał niebywałe szczęście i znakomity 
refleks, gdyż udało mu się wtedy sfotografować 
samolot przelatujący niemal na tle Słońca
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częściowe. Pierwsze, 9 lutego, było 18. spośród 79 należących do 143. serii saro-
sów. Seria ta została zapoczątkowana dnia 7 sierpnia 1702 roku i potrwa do 
dnia 5 października 3000 roku. Drugie zaćmienie, również półcieniowe, z dnia 
7 lipca, było 71. spośród 72 zaćmień należących do 110. serii sarosów, zapocząt-
kowanej dnia 28 maja 747 roku i trwającej do dnia 18 lipca 2027 roku. Kolejne 
zaćmienie półcieniowe, z dnia 6 sierpnia, jest 3. z 71 należących do 148. serii 
sarosów, rozpoczętej dnia 15 lipca 1973 roku i trwającej do 20 sierpnia 3235 
roku. Ostatnie, częściowe zaćmienie, z dnia 31 grudnia było 57. spośród 72 
przynależnych do 115. serii sarosów. Obejmuje ona okres od dnia 21 kwietnia 
1000 roku do dnia 13 czerwca 2280 roku. Liczba zaćmień w każdej serii sarosów 
zawiera się między 71 a 84. 
 Księżyc okrąża Ziemię po orbicie, która jest nachylona do płaszczyzny eklip-
tyki średnio o kąt i = 5° 09’. Węzły orbity Księżyca cofają się po ekliptyce, a obrót 
linii węzłów trwa 18,6 roku. Nachylenie orbity wywołuje nieustanne zmiany 
deklinacji Księżyca, która w czasie każdego obiegu wokół Ziemi (w ciągu mie-
siąca gwiazdowego) przechodzi przez wszystkie możliwe wartości. Zakres tych 
zmian ciągle się zmienia, a dzieje się tak za sprawą obrotu linii węzłów. Zakres 
zmian deklinacji Księżyca jest maksymalny, gdy węzeł wstępujący jego orbity 
trafia do punktu Barana. Wówczas deklinacja Księżyca w ciągu jednego mie-
siąca (jakiego?) przebiega wartości od –28° 35,5’ do +28° 35,5’ (dlaczego?). 
Dobrze sięgnąć po mapę nieba lub atlas astronomiczny i  spróbować odtwo-
rzyć wędrówkę Księżyca na tle gwiazd w przypadku różnych położeń węzła 
wstępującego. Wystarczy rozważyć dwie ekstremalne sytuacje, a mianowicie 
gdy węzeł wstępujący jest w punkcie Barana i gdy znajduje się w punkcie Wagi 
(w tym przypadku deklinacja Księżyca w ciągu miesiąca zmienia się w prze-
dziale od –18° 18’ do +18° 18’ (dlaczego?).
Z nachylenia orbity Księżyca względem ekliptyki wynika, że Księżyc stale 
przebywa w dość bliskim sąsiedztwie ekliptyki, przemierzając nieboskłon 
na tle gwiazdozbiorów zodiaku. Tak więc liczba gwiazd, które Księżyc może 
zakrywać, jest ograniczona i znajduje się w bliskim otoczeniu ekliptyki, w prze-
dziale szerokości ekliptycznych1 β = ±5°. Obserwując wędrówkę Księżyca na tle 
gwiazd, chętnie posługujemy się pojęciami: 
—  wiek Księżyca, które rozumiemy jako odstęp czasu od ostatniego nowiu, 
wyrażony w dobach, 
1 Szerokość ekliptyczna to kąt płaski liczony na północ i na południe od ekliptyki, podob-
nie jak szerokość geograficzna od równika ziemskiego, wysokość od horyzontu, a deklinacja 
– od równika świata.
Rys. 17. Cień Księżyca na Ziemi podczas 
zaćmienia Słońca
W czasie całkowitego zaćmienia Słońca środek  
Księżyca znajduje się niemal dokładnie na linii  
łączącej środki Słońca i Ziemi. Stożek pełnego  
cienia Księżyca przecina się z powierzchnią Ziemi; 
w miejscu przecięcia obserwuje się całkowite 
zaćmienie Słońca. Cień Księżyca wędruje po 
powierzchni Ziemi z prędkością około 2 tys. km 
na godzinę. Znakomicie widać to z jakiegokolwiek 
sztucznego satelity Ziemi. 
Na fotografii, wykonanej przez astronautów 
z pokładu orbitalnej stacji Mir, widnieje cień  
Księżyca na powierzchni Ziemi podczas całkowi- 
tego zaćmienia Słońca dnia 11 sierpnia 1999 roku
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—  terminator — linia ograniczająca widoczną z Ziemi część powierzchni 
Księżyca i oddzielająca ją od nieoświetlonej. 
Terminator ma kształt wyraźnie postrzępionego łuku, a to dlatego, że 
ukształtowanie pionowe powierzchni Księżyca jest bogate i zróżnicowane. 
Powierzchnię Księżyca pokrywają liczne kratery, o średnicach od jednego cen-
tymetra do kilkuset kilometrów. Terminator każdorazowo przecina więc roz-
maite góry, kratery, morza lub inne formacje powierzchniowe. Nowy, nieduży 
krater powstał na powierzchni Księżyca w 1953 roku, gdy spadła nań niewielka 
planetoida. Skomplikowana rzeźba powierzchni Księżyca daje bardzo ciekawy 
efekt pereł Bailly’ego tuż przed całkowitym zaćmieniem Słońca. Wówczas nie-
słychanie wąski sierp słoneczny rozpada się na snop iskier ułożonych łukiem 
wzdłuż brzegu Słońca niemal całkowicie przykrytego tarczą Księżyca, co do 
złudzenia przypomina sznur pereł. Niekiedy tuż przed drugim kontaktem, 
a więc przed początkiem całkowitego zaćmienia, można zaobserwować pier-
ścień z diamentem. Jest to bardzo wąski strumień światła słonecznego, ostatni 
błysk z fotosfery przeświecającej przez nierówności brzegu tarczy Księżyca. 
Pierścień z diamentem bywa też widoczny tuż po trzecim kontakcie, czyli 
w momencie, gdy kończy się zaćmienie całkowite. Łatwiej jednak zauważyć 
go przed rozpoczęciem fazy całkowitości. 
Albedo Księżyca jest bardzo małe; dla różnych fragmentów powierzchni 
ma wartość w granicach od 0,05 do 0,17. Warto przypomnieć, że albedo okreś -
la zdolność odbijania promieniowania padającego na daną powierzchnię. 
W Układzie Słonecznym albedo planet, planetoid i księżyców informuje, ile 
procent światła słonecznego odbija powierzchnia danego ciała niebieskiego. 
Druga połowa ubiegłego stulecia zapoczątkowała nową epokę w dziedzi-
nie badania Księżyca i  dalszych ciał Układu Słonecznego. Dotychczasowe 
obserwacje — metody bierne, w znacznym stopniu zależne od kaprysów 
pogody — rozszerzyły się i wzbogaciły dzięki możliwości wykonywania bez-
pośrednich pomiarów. Loty pozaziemskie dokonały prawdziwej rewolucji, 
gdyż Ziemia stała się również obiektem obserwacji astronomicznych, ciała 
niebieskie zaś — pewnego rodzaju laboratoriami fizycznymi i chemicznymi. 
Sztuczne satelity i sondy międzyplanetarne umożliwiają umieszczanie przy-
rządów pomiarowych w coraz większej odległości od Ziemi. Tak więc na 
Księżyc i planety dotarły praktyczne metody badawcze fizyki, chemii, geolo-
gii i innych nauk, które do połowy XX wieku stosowano wyłącznie w labo-
ratoriach ziemskich. 
Badania próbek gruntu księżycowego, pochodzących z Morza Spokoju, 
a pobranych przez załogę statku kosmicznego Apollo 11 (w lipcu 1969 roku), 
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prowadzą do wniosku, że wierzchnia warstwa mórz księżycowych obejmuje 
skały magmowe o różnych rozmiarach oraz podłoże miałkie, w którym można 
napotkać mikrometeoryty żelazne. Skały zawierają głównie piroksen, plagio-
klaz, ilmenit i oliwin. Wyodrębniono wiele związków chemicznych, jak: SiO2, 
Al2O3, FeO, CaO, TiO2. 
Libracja
Libracja to zjawisko, dzięki któremu z Ziemi obserwuje się łącznie aż 59% 
powierzchni Księżyca. Jak wiadomo, okres obiegu Księżyca dookoła Ziemi 
jest równy okresowi jego obrotu wokół osi. Z tej też przyczyny zwraca się on 
ku nam stale tą samą częścią swej powierzchni. Libracja (łac. libra — ‘waga’) 
to okresowe, niewielkie wahnięcia w rotacji Księżyca. Rozróżniamy librację 
optyczną i fizyczną.
Libracja optyczna w długości polega na tym, że w okresie miesiąca ano-
malistycznego mamy okazję obserwować niewielkie skrawki za wschodnim 
lub zachodnim brzegiem naszego satelity. Maksymalnie jest to 7°53’. Nastę-
puje to na tydzień przed przejściem Księżyca przez perygeum i około tydzień 
po jego minięciu. Przyczyna opisanego zjawiska wynika z faktu, że Księżyc 
rotujący ze stałą prędkością porusza się po eliptycznej orbicie ze zmienną 
prędkością liniową — jak każe II prawo Keplera (prawo pól). W pobliżu pery-
geum prędkość orbitalna (liniowa) Księżyca jest większa od jego prędkości 
rotacyjnej. Z tego też względu, gdy Księżyc zbliża się do perygeum, „zaglą-
damy” za ten jego brzeg, który jest niewidoczny w pobliżu apogeum. Wtedy 
prędkość orbitalna Księżyca jest mniejsza od jego prędkości w ruchu obro-
towym. W libracji w długości pewien niewielki udział mają też siły grawita-
cyjne Słońca i planet, które powodują perturbacje elementów geocentrycznej 
orbity Księżyca.
Libracja optyczna w szerokości. Gdy w okresie miesiąca smoczego mamy 
okazję obejrzeć kolejno okolice obu biegunów księżycowych, mamy do czynienia 
z libracją optyczną w szerokości. Powodem jest nachylenie osi obrotu Księżyca 
(zachowującej stały kierunek w przestrzeni), która z prostopadłą do płaszczyzny 
orbity Księżyca tworzy kąt 6°39’. Nasuwa się tu porównanie ze zjawiskiem dni 
i nocy polarnych występujących na powierzchni Ziemi, w okolicach okołobie-
gunowych, które bywają oświetlone każdego roku przez dłuższy czas. 
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Libracja optyczna dzienna (lub paralaktyczna) zależy od położenia Księ-
życa względem horyzontu (tj. od ruchu obrotowego Ziemi), czyli od kąta 
widzenia, pod którym obserwujemy Księżyc z różnych punktów powierzchni 
Ziemi. Po wschodzie Księżyca „zaglądamy” za jego zachodni brzeg, a przed 
zachodem — odwrotnie.
Libracja dzienna liczbowo jest równa paralaksie geocentrycznej.
Libracja fizyczna jest spowodowana drobnymi odchyleniami w ruchu obro-
towym Księżyca, wywołanymi nierównomiernym rozkładem mas wewnątrz 
globu księżycowego. Liczbowo wynosi ona zaledwie 2’ (selenocentrycznie). 
Maskony
Maskony (ang. mass concentrations) to grawitacyjne anomalie, czyli obszary 
charakteryzujące się zwiększonym przyciąganiem grawitacyjnym. Znajdują się 
one głównie pod terenami mórz i świadczą o nierównomiernym rozkładzie 
mas we wnętrzu Księżyca. Z uwagi na maskony Księżyc zachowuje się tak, 
jak gdyby pod powierzchnią jego mórz (na głębokości od 40 km do 150 km) 
znajdowały się ogromne bryły o znacznie większej gęstości niż średnia gęstość 
księżycowego globu. Obecnie znane są mapy powierzchni Księżyca, na których 
uwidoczniono położenie maskonów. Wiadomo, że są one między innymi pod 
Morzami Deszczów, Jasności i Kryzysów. Maskony odkryto, analizując ruchy 
sztucznych satelitów Księżyca z serii Lunar Orbiter, które znacznie zbliżały 
się do powierzchni naszego kosmicznego sąsiada. Perturbujący wpływ masko-
nów odczuwał dość silnie załogowy statek Apollo 10, który w maju 1969 roku 
przeprowadził ostateczny przegląd terenów wytypowanych jako przyszłe lądo-
wiska pierwszych selenonautów. Próbniki międzyplanetarne potwierdziły, że 
maskony znajdują się również na Merkurym. 
Na podstawie obserwacji ruchu Księżyca definiujemy kilka jednostek czasu, 
porządkując je według malejących długości.
Miesiąc synodyczny — interwał czasu między dwiema kolejnymi równo-
imiennymi fazami Księżyca, na przykład między dwiema kolejnymi peł-
niami Księżyca; trwa 29,5306d.
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Miesiąc ten jest stosowany w rachubie kalendarzowej (kalendarze księży-
cowe), a także w obliczeniach przewidywanych momentów zaćmień Słońca 
i Księżyca. Wiadomo, że zaćmienie Słońca może nastąpić jedynie w nowiu, 
a zaćmienie Księżyca — tylko podczas pełni. W  okresie miesiąca synodycznego 
obserwuje się pełny cykl zmian faz Księżyca — zjawisko, które nawet niezbyt 
wprawny obserwator dostrzega dość łatwo. Początek miesiąca synodycznego, 
a więc moment, w którym wiek Księżyca wynosi zero, jest bardzo ważny dla 
użytkowników kalendarzy księżycowych. Księżyc w nowiu jest, oczywiś cie, 
niewidoczny. Dostrzegamy go zazwyczaj dzień lub dwa po nowiu. Niesłycha-
nie rzadko nadarza się okazja, by dostrzec bardzo młody Księżyc, którego wąski 
sierp liczy zaledwie kilkanaście godzin. Sytuacja taka wymaga jednoczes nego 
spełnienia kilku warunków. Księżyc musi być w nowiu w pobliżu perygeum, 
a jego szerokość ekliptyczna powinna osiągać wartość ekstremalną (tj. +5,5° lub 
–5,5°). Bardzo młody (lub bardzo stary) Księżyc jest najlepiej widoczny z punk-
tów powierzchni Ziemi, w których ma on taki sam azymut, jak zachodzące 
(lub wschodzące) Słońce — wtedy bywa szczególnie wysoko nad horyzontem. 
Literatura przytacza kilka takich przypadków. We wrześniu 1871 roku obser-
wowano Księżyc w wieku 15,4h w Atenach. Księżyc w wieku zaledwie 14,5h 
widoczny był w Anglii dnia 2 maja 1961 roku. Bardzo młody Księżyc (w wieku 
13,47h) obserwowano również 5 maja 1989 roku. Wąski sierp Księżyca w pobliżu 
nowiu można było zaobserwować w 2004 roku.
Przebieg faz Księżyca skrzętnie analizuje się od zamierzchłych czasów. 
Księżyc w pełni rozjaśnia mroki nocy, dla naszych praprzodków ważna więc 
była wiedza, kiedy należy spodziewać się pełni, podczas której na przykład 
można się wyprawić na polowanie. Historia kultury materialnej i duchowej 
przynosi wiele dowodów kultu, jakim otaczano Księżyc. I zapewne dlatego 
w przeszłości zdarzały się kręgi kulturowe, w których w zodiaku wyróżniano 
27 lub 28 gwiazdozbiorów — tyle, ile dni trwa obserwowana wędrówka Księ-
życa na tle gwiazd, w obrębie miesiąca.
Trudno określić, kiedy narodziła się selenografia, czyli nauka o Księżycu. 
Może nastąpiło to już wtedy, gdy pierwotni ludzie, spoglądając w niebo ze 
strachem i  nabożnym podziwem, dopatrywali się na tarczy Księżyca w pełni 
zarysów twarzy ludzkiej? W każdym razie wiadomo, że podwaliny tej gałęzi 
wiedzy opracował Jan Heweliusz, którego dzieło poświęcone topografii Księ-
życa przez półtora wieku, do końca XVIII stulecia, odgrywało kluczową rolę 
w dziedzinie selenografii.
Obserwacje zmian położenia Księżyca na tle gwiazd i przebiegu jego faz 
prowadzą do wniosku, że w naszej szerokości geograficznej Księżyc w pełni 
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osiąga największą wysokość nad horyzontem zimą. Zakreśla wówczas na nie-
bie łuk podobny do tego, po którym Słońce wędruje w ciągu najdłuższych dni 
w lecie. Odwrotnie jest latem: Księżyc w czasie letniej pełni niewiele oddala się 
u nas od horyzontu, ponieważ wędruje wtedy nad horyzontem, wzdłuż łuku, 
jaki zakreśla Słońce w zimowe, krótkie dni. Można to dokładnie obliczyć, sto-
sując wzory na wysokość górowania ciała niebieskiego, wyprowadzone w każ-
dym podręczniku astronomii sferycznej. 
Księżyc, jak się na ogół sądzi, wywiera pewien wpływ na przebieg różnych 
zjawisk zachodzących na powierzchni Ziemi i w jej sąsiedztwie. Podstawą tych 
hipotez może być znany od dawna związek Księżyca ze zjawiskiem przypły-
wów i odpływów morskich. Przyczyny i mechanizm tych zjawisk tłumaczy 
fizyka. Fala przypływowa na Bałtyku jest bardzo niska, praktycznie niedostrze-
galna. Są jednak akweny, u brzegów których przypływ osiąga imponujące roz-
miary. Nic więc dziwnego, że zjawisko to od dawna intrygowało obserwato-
rów Księżyca. Na podstawie współczesnych badań satelitarnych stwierdzono, 
że falę przypływową obserwuje się również w atmosferze ziemskiej, a nawet 
w skorupie ziemskiej. 
Jako ciekawostkę nadmieńmy, że niektórzy wędkarze twierdzą, że ryby 
biorą najlepiej, gdy Księżyc znajduje się w pobliżu południka, tzn. blisko 
kulminacji górnej lub dolnej. Niektórzy producenci zegarków konstruują 
więc specjalne czasomierze, które można ustawić na „czas księżycowy”, 
określający kątową odległość Księżyca od południka, wyrażoną w mierze 
czasowej.
W niektórych językach Księżyc w różnych fazach przybiera osobne nazwy. 
I tak na przykład Księżyc po nowiu, świecący na wieczornym niebie, okreś-
lają następujące polskie nazwy ludowe: nowy księżyc, nowy księżyczek, nowy 
miesiączek, lub regionalne: młody pan, młodzik. W niektórych regionach Pol-
ski o wąskim sierpie Księżyca tuż po nowiu mówi się na młodzie, a tuż przed 
nowiem — na starze. W języku niemieckim stary Księżyc, kilkanaście godzin 
przed nowiem, określa się jako Altlicht (stare światło), natomiast Księżyc tuż po 
nowiu jest nazywany Neulicht (nowe światło). Wymieniliśmy tylko nieliczne 
nazwy regionalne. Lokalnie w Polsce używane są takie nazwy ludowe, jak: 
okrążek, pałączek, obrączka i inne. Okresy, podczas których nie widać Księżyca, 
bywają nazywane pustymi dniami. 
Sięgając do literatury anglojęzycznej, można spotkać ciekawe określenia 
Księżyca w pełni. Na przykład w poradniku rolniczym na 1937 rok (The Maine 
Farmer’s Almanac of 1937) nazwą Blue Moon określa się pełnię Księżyca, która 
występuje jako druga w obrębie danego miesiąca kalendarzowego. Nazwa 
Rys. 18. Partia księżycowej koszykówki
Wawrzyniec (Laurent) Laveder jest autorem nie-
słychanie pomysłowych i dowcipnych fotografii, 
wśród których znaczącą pozycję zajmują kompozy-
cje na kanwie tematów astronomicznych. Central-
nym obiektem każdej fotografii jest Księżyc, wkom-
ponowany przez autora w różne ciekawe i zabawne 
historyjki. Warto sięgnąć do zbioru tych fotografii na 
stronie: www.pixheaven.net. Z bogatej twórczości 
Lavedera można czerpać inspiracje do wykonywania 
fotografii, które w sposób nieszablonowy zachęcają 
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Blue Moon (Błękitny Księżyc) pojawiła się w XIX wieku. W 1887 roku nastą-
pił niezwykle silny wybuch wulkanu Krakatoa. Jego odgłosy były słyszane 
nawet z odległości kilkuset kilometrów, a ogromne, gęste pióropusze popiołu 
wzniosły się na wysokość 80 km. Popiół ten, złożony z ziarenek o średnicy 
mikrona, długi czas unosił się w górnych warstwach atmosfery ziemskiej, 
powodując silne rozpraszanie światła czerwonego. Wydawało się więc, że tar-
cza Księżyca jest innej niż zazwyczaj barwy — Księżyc był niebieskawy lub 
niekiedy zielonkawy. Przeświecająca przez ten swoisty filtr tarcza słoneczna 
również wykazywała nieco zmienioną barwę. Mówiono wtedy o „lawendo-
wym” Słońcu.
Błękitny Księżyc obserwowano również w XX wieku, po wybuchu wulka-
nów w latach: 1980 (na Wyspie Świętej Heleny), 1983 (w Meksyku) i 1991 (Mount 
Pinatubo). Błękitny Księżyc i lawendowe Słońce mogą być także widoczne 
jako efekt olbrzymiego pożaru lasu, jak było we wrześniu 1950 roku w stanie 
Alberta (Kanada), kiedy to kłęby dymu, złożonego z ziarenek o średnicy jed-
nego mikrona, silnie rozpraszały światło czerwone i żółte.
Dwie pełnie Księżyca w tym samym miesiącu kalendarzowym zdarzają 
się przeciętnie co trzy lata. Taka sytuacja miała miejsce w lipcu 2004 roku 
(2 i 31 lipca), a powtórzyła się w czerwcu 2007 roku. Jeśli pierwszy w danym 
roku „błękitny Księżyc” zdarzy się w styczniu, to następny przypada na ogół 
w marcu; wtedy nie ma pełni w lutym. „Błękitny Księżyc” nie jest zjawiskiem 
astronomicznym, to ciekawostka, o której warto wiedzieć. Księżyc od niepa-
miętnych czasów przyciągał uwagę ludzi, świadczą o tym na przykład wiersze 
poetów polskich i zagranicznych. Wystarczy sięgnąć do twórczości Konstan-
tego Ildefonsa Gałczyńskiego. 
Zadziwia bogactwo i różnorodność nazw nadawanych Księżycowi w pełni. 
W cytowanym już poradniku rolniczym czytamy, że pełnia styczniowa to Wolf 
Moon (wolf — ‘wilk’), gdyż stada głodnych wilków w środku zimy wyły na 
obrzeżach indiańskich wiosek. Pełnia lutowa zaś to Snow (śnieg) Moon, a  pełnia 
marcowa — Worm (‘robak, dżdżownica’) lub Crow (‘wrona, gawron’). Z kolei 
kwietniową pełnię określano jako: Grass (‘trawa’) Moon lub Egg (‘jajko’) Moon. 
Flower (‘kwiat’) Moon, według wspomnianego poradnika, przypada w maju. 
O pełni czerwcowej mówiono Stawberry (‘truskawka’) Moon, a pełnię lipcową 
nazywano Buck (‘kozioł, jeleń’) Moon. W sierpniu przypadał Sturgeon (‘jesiotr’) 
Moon, we wrześniu zaś Harvest (‘żniwa, zbiory’) Moon. W październiku pełnię 
Księżyca określano jako Hunter (‘myśliwy’) Moon, a listopadowa pełnia to, zda-
niem poradnika, Beaver (‘bóbr’) Moon. Pełnię grudniową natomiast nazywano 
Long Night (‘długa noc’) Moon lub Cold (‘zimny’) Moon. 
do obserwacji rożnych, nawet pospolitych, zjawisk 
astronomicznych
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Warto też dodać, że określona dowolna faza Księżyca powtarza się po upły-
wie ośmiu lat i jednego lub dwu dni. Sprawdźmy to na przykładzie dowolnie 
wybranej pełni:
Rok Data pełni Rok Data pełni
2004 5 kwietnia 2028  9 kwietnia
2012 6 kwietnia 2036 10 kwietnia
2020 8 kwietnia 2044 12 kwietnia
Inna ciekawostka to to, że w roku przestępnym, w dniu 29 lutego, pełnia 
Księżyca ostatnio zdarzyła się w 1972 roku, a powtórzy się w 2048 roku.
W kalendarzu gregoriańskim okres 372-letni bardzo dokładnie oddziela 
dwie równoimienne fazy Księżyca. Tak więc na przykład nów przypada 
11 sierpnia w latach 1627, 1999 i  2371. Podobne ciekawostki „kalendarzowo- 
-księżycowe” można by mnożyć.
Współczesne obserwacje Księżyca są wykonywane niemal wyłącznie przez 
astronomów — zawodowych i amatorów. Niemal zupełnie zanikły „ludowe” 
obserwacje Księżyca (podobnie jak innych ciał niebieskich), dlatego do wyjąt-
ków należą obserwacje tego satelity Ziemi, które nadawałyby rytm pracom rol-
nym lub gospodarskim. 
Miesiąc anomalistyczny — interwał czasu między kolejnymi przejściami 
Księżyca przez perygeum, trwa 27,5546d.
W  obrębie tego miesiąca zachodzi pełny cykl zmian odległości od Ziemi, 
co jednocześnie powoduje nieustanne zmiany kątowych rozmiarów tarczy 
Księżyca, a co za tym idzie — zmiany jego jasności, sięgające nawet 20%. 
Maksymalną jasność osiąga Księżyc, gdy jego pełnia następuje w  perygeum. 
Tak było na przykład na początku 2002 roku. W pierwszych miesiącach wspo-
mnianego roku pełnia przypadała każdorazowo na tę samą datę co przejście 
Księżyca przez perygeum. I tak w lutym 2002 roku i pełnia, i przejście przez 
perygeum nastąpiły dnia 27, a oba momenty dzielił zaledwie jedenastogo-
dzinny interwał. Z tego powodu we wspomnianym dniu tarcza Księżyca 
o 9% większa niż zazwyczaj dawała aż 20% więcej światła niż podczas prze-
ciętnej pełni. Natomiast w  sierpniu tego samego roku Księżyc, kilkanaście 
godzin po pełni, która była w dniu 22, trafił do apogeum, kurcząc swe obser-
wowane rozmiary i dając aż 30% mniej światła niż w dniu swej wspaniałej 
świetności, u schyłku lutego. Korzystne warunki do zaobserwowania szcze-
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gólnie dużej tarczy Księżyca były od 5 kwietnia do 28 września 2004 roku, co 
obrazuje następująca tabelka.
 Rok 2004
 Data pełni Data przejścia  
przez perygeum
7 stycznia 19 stycznia
6 lutego 16 lutego
6 marca 12 marca
5 kwietnia 8 kwietnia
4 maja 6 maja
3 czerwca 3 czerwca
2 lipca 1 lipca
31 lipca 30 lipca
30 sierpnia 27 sierpnia
28 września 22 września
28 października 17 października
26 listopada 14 listopada
26 grudnia 12 grudnia
Miesiąc gwiazdowy — interwał czasu, który zużywa Księżyc na jedno 
okrążenie Ziemi, trwa 27,3217 d.
Gwiazdowy okres obiegu jest stosowany na przykład podczas obliczania 
mas różnych ciał krążących wokół mas centralnych, co wykonuje się, korzy-
stając z III prawa Keplera w postaci uogólnionej. W przypadku Księżyca okres 
ten to miesiąc gwiazdowy. O tym, jak szybko Księżyc wędruje na tle gwiazd, 
najłatwiej przekonać się, obserwując zakrycia gwiazd lub planet przez tego 
satelitę Ziemi. Wędruje on na tle gwiazd z zachodu na wschód, a więc zakry-
wana gwiazda znika za wschodnim brzegiem Księżyca, a następnie pojawia 
się spoza brzegu zachodniego. Czas trwania zakrycia wynosi co najmniej kilka 
minut. Najdłuższy jest, oczywiście, podczas zaćmienia centralnego. Na przy-
kład zakrycie Wenus przez Księżyc dnia 14 października 1874 roku trwało aż 
1 godzinę i 14 minut. Długość miesiąca gwiazdowego można stosunkowo łatwo 
zmierzyć na podstawie dość prostych obserwacji. W tym celu wystarczy odno-
tować moment przejścia Księżyca przez określony punkt sfery niebieskiej — 
najlepiej w bliskim sąsiedztwie jasnej gwiazdy. W dalszej kolejności należy — 
śledząc przemieszczanie się tarczy księżycowej na tle gwiazd — uchwycić po 
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kilku tygodniach moment ponownego przejścia Księżyca w pobliżu punktu, 
w którym zaobserwowaliśmy go na wstępie. Dodajmy, że w czasie jednego 
obiegu wokół Ziemi Księżyc jeden raz obraca się wokół własnej osi. Dzięki 
temu obserwujemy stale tę samą część jego powierzchni. Podobne są do sie-
bie zarówno dawne, jak i współczesne opisy zarysów „twarzy księżycowej”. 
Dowodzi to, że oba te okresy są równej długości i z pewnością w ciągu ostat-
nich kilku tysięcy lat się nie zmieniły.
Miesiąc smoczy — interwał czasu między dwoma kolejnymi przejściami 
Księżyca przez ten sam węzeł jego okołoziemskiej orbity, trwa 27,2122d.
Miesiąca smoczego używa się w obliczeniach dat, a także momentów 
zaćmień Słońca i Księżyca. Zjawiska te są bardzo ważne nie tylko dla astrono-
mów, lecz także dla historyków. Obliczając daty dawnych zaćmień, można — 
konfrontując je z informacjami zawartymi w dawnych kronikach — uściślać 
chronologię wydarzeń historycznych świata antycznego. Zaćmienie Księżyca 
zachodzi podczas niektórych pełni księżycowych. Warto zauważyć, że z  Księ-
życa widać wówczas zaćmienie Słońca. Jak wiadomo, Księżyc jest jedynym cia-
łem niebieskim, na powierzchnię którego dotarli ludzie. Około 2015 roku pla-
nuje się dalsze loty załogowe na Księżyc, zatem zasadne jest rozważanie, jakie 
zjawiska można obserwować z Księżyca. Miesiąc smoczy jest nieco krótszy od 
gwiazdowego, ponieważ węzły orbity Księżyca „cofają się”, przemieszczając się 
na spotkanie Księżyca (przypomnijmy, że rok zwrotnikowy jest nieco krótszy 
od gwiazdowego z powodu „cofania się” punktów Barana i Wagi).
Punkty libracyjne
Rozważamy układ dwóch ciał o masach m1 i m2 okrążających wspólny śro-
dek masy. Ciało o masie m3, znikomo małej względem obu rozważanych mas, 
może nie zmieniać swego położenia w stosunku do tych mas, jeśli znajduje 
się w którymkolwiek punkcie tzw. libracyjnym (łac. libra — ‘waga’): L1 , L2 , L3 , 
L4, L5. Położenie punktów libracyjnych jest następujące. Pierwsze trzy leżą na 
prostej łączącej masy m1 i m2, przy czym L1 znajduje się między tymi masami, 
a pozostałe dwa — na zewnątrz. Punkty L4 i L5 leżą w wierzchołkach trójką-
tów równobocznych o wspólnej podstawie m1 — m2. Wzajemne odległości 
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między punktami libracyjnymi a rozważanymi masami zależą od wielkości 
poszczególnych mas i początkowej ich odległości. Jako interpretację fizyczną 
można tu zacytować dwie grupy planetoid — Greków i Trojańczyków, two-
rzących trwałe konfiguracje przestrzenne z Jowiszem i Słońcem. Są to dwa 
trójkąty równoboczne o wspólnej podstawie: Słońce — Jowisz. Znany kra-
kowski astronom doc. Kazimierz Kordylewski, zmarły w 1981 roku, postu-
lował istnienie niewielkich (pyłowych) księżyców w punktach libracyjnych 
L4 i  L5 w układzie Ziemia — Księżyc. Obserwował je ze szczytu Łomnicy 
w Tatrach Słowackich. Księżyców tych poszukiwali obserwacyjnie astronauci 
stanowiący załogę Skylaba. Była to okołoziemska stacja załogowa, na pokła-
dzie której na przełomie lat 1973 i 1974 trzy kolejne załogi prowadziły róż-
norodne obserwacje astronomiczne, między innymi komety Kohoutka, która 
w tym czasie zbliżała się do Słońca, lecz — niestety — nie osiągnęła tak oka-
załej postaci, jak to pierwotnie przewidywano. 
Autor ćwiczenia The Moon’s Orbit wybrał 12 fotografii Księżyca wykona-
nych tym samym przyrządem, przedstawiających Księżyc w wieku od 4,0d do 
26,6d. Piątą fotografię sporządzono w momencie, gdy odległość między środ-
kami Księżyca i Ziemi wynosiła 225 400 mil (tj. 362 746,14 km), średnica kątowa 
Księżyca była w tym momencie równa 32’ 58”, a paralaksa horyzontalna liczyła 
60’ 24”.
W tekście ćwiczenia zamieszczono tabelkę zawierającą współrzędne eklip-
tyczne Księżyca w momentach wykonywania fotografii. Biorąc pod uwagę 
zestaw fotografii i innych materiałów zamieszczonych w tekście ćwiczenia, 
należy narysować orbitę Księżyca, na podstawie której trzeba wyznaczyć:
— długość obu półosi orbity Księżyca i mimośród tej orbity,
— linię apsyd i linię węzłów, 
— prędkość polową Księżyca w pobliżu perygeum i apogeum.
Porządek czynności:
1.  Powtórzenie ogólnych wiadomości o Księżycu: jednostki definiowane na 
podstawie obserwacji ruchu Księżyca (miesiąc gwiazdowy, synodyczny, 
smoczy), warunki widoczności w różnych fazach, orbita geocentryczna 
i heliocentryczna, prawa Keplera.
2. Zmierzenie (z dokładnością do 0,1 mm) średnicy każdego obrazu, w róż-













gdzie R = 4000/d.
3.  Wykreślenie przybliżonej orbity na podstawie danych zaczerpniętych 
z tabeli. Zaniedbujemy β, czyli szerokość ekliptyczną, co oznacza, że w dal-
szych rozważaniach przyjmujemy, że orbita Księżyca leży w płaszczyźnie 
ekliptyki.
4.  Na podstawie otrzymanego rysunku wyznaczyć a, b, e (szczegółowy opis 
zawiera oryginalny tekst, udostępniany podczas wykonywania ćwiczenia).
5.  Posługując się rysunkiem, wytyczyć linię apsyd, która przechodzi przez 
perygeum i apogeum. Autor ćwiczenia zaleca, aby wyznaczyć długość 
ekliptyczną perygeum i datę przejścia Księżyca przez perygeum, a następ-
nie porównać otrzymane wyniki z danymi zaczerpniętymi z rocznika. 
Dalsze szczegóły porządku czynności należy zaczerpnąć z  tekstu ćwicze-
nia. Wnioski zaś dyskutuje się, porównując wyniki uzyskane przez autorów 
różnych odpowiedzi.
 Zadania
①  Czy i kiedy Księżyc może być obserwowany z bieguna północnego (połu-
dniowego)? Opisać warunki widoczności Księżyca z bieguna północnego 
w ciągu roku. Przedyskutować, jak w tym samym czasie widać Księżyc 
z bieguna południowego.
②  Obliczyć, w jakich szerokościach geograficznych można obserwować 
Księżyc jako obiekt okołobiegunowy (niezachodzący). Czy każdego roku 
w ciągu dowolnie wybranych kolejnych dwudziestu lat kalendarzowych 
jest to identyczny obszar? Wyjaśnić dlaczego.
③  Obliczyć i uzasadnić, w której porze roku Księżyc w pełni (w nowiu, 
w pierwszej kwadrze, ostatniej kwadrze) góruje w Polsce najwyżej.
④  W której porze roku sierp młodego Księżyca jest u nas widoczny szczegól-
nie wysoko?
⑤  Jaki jest przebieg faz Ziemi obserwowanej przez hipotetycznego obserwa-
tora znajdującego się na powierzchni Księżyca?
⑥  Jeśli z Ziemi obserwujemy zaćmienie Księżyca, to z powierzchni Księżyca 
widać zaćmienie Słońca? Ziemi? Uzasadnić odpowiedź.
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⑦  Zdarza się, że tuż przed zachodem Słońca na wschodnim niebie widnieje 
tarcza Księżyca w pełni. Kiedy i dlaczego jest to możliwe?
⑧  Przyjmując, że obserwowana jasność Słońca wynosi –26,8 wielkości gwiaz-
dowej i zakładając, że jasność powierzchniowa tarczy słonecznej jest w każ-
dym jej punkcie taka sama, obliczyć, ile razy słabiej świeci pierścień sło-
neczny w czasie centralnej fazy zaćmienia obrączkowego. Zakładamy, że 
średnica kątowa Słońca liczy 32,6’, a średnica kątowa tarczy Księżyca – 20,4’.
⑨  Jakie zaćmienia (których ciał niebieskich) można obserwować z Księżyca? 
Wyjaśnić mechanizm i opisać przebieg tych zjawisk.
⑩ Czy na Księżycu obserwuje się występowanie pór roku? Odpowiedź uza-
sadnić.
 Załogowe loty Apollo zostały poprzedzone badaniami prowadzonymi 
przez pojazdy kosmiczne kilku różnych serii: 
Gemini — 10 dwuosobowych statków załogowych. W latach 1965—1966 
wykonywały one manewry, rezultaty których w większości wykorzystano 
w lotach Apollo. Członkowie załóg Gemini ćwiczyli między innymi przeby-
wanie w otwartej przestrzeni kosmicznej. Większość pilotów Gemini odbyła 
loty księżycowe na statkach Apollo.
Surveyor — bezzałogowe próbniki kosmiczne lądowały na Księżycu 
w latach 1966—1968. Surveyor 5 dotarł na powierzchnię Księżyca w sąsiedztwie 
punktu lądowania Apollo 11. Surveyory fotografowały powierzchnię Księżyca, 
badały właściwości mechaniczne oraz skład chemiczny gruntu księżycowego.
Lunar Orbiter — seria sztucznych satelitów Księżyca wprowadzanych na 
orbity okołoksiężycowe w latach 1966—1967. Wykonały bardzo dokładne zdję-
cia powierzchni Księżyca, głównie w celu wyboru lądowisk statków Apollo. 
Na powierzchni Księżyca selenonauci zmontowali wiele przyrządów pomiaro-
wych. Wracając na Ziemię, kierowano na Księżyc wykorzystany lądownik księży-
cowy, który zderzając się z powierzchnią Księżyca, powodował trzęsienie gruntu, 
umożliwiając tym samym badanie wewnętrznej budowy tego ciała niebieskiego.
Podczas sześciu wypraw załogowych na Księżycu przebywało łącznie 
12 selenonautów, gdyż trzeci członek załogi każdorazowo pilotował macierzy-
sty statek, za pośrednictwem którego astronauci utrzymywali łączność Księżyc 
— Ziemia, a następnie wracali na Ziemię. 
Selenonauci przywieźli z Księżyca łącznie 380 kg próbek gruntu pobranych 
podczas poszczególnych wypraw z różnych punktów powierzchni naszego 
satelity.
W krótkiej historii lotów księżycowych nie sposób pominąć udziału 
Związku Radzieckiego. Księżyc jako cel badań kosmicznych był przez wiele 
lat poligonem zimnej wojny. Wyniki badań kosmicznych miały przede wszyst-
kim znaczenie prestiżowe i polityczne. W ciągu kilkudziesięciu minionych lat 
kontynuowano różnorodne badania Księżyca. Rezultaty niektórych misji księ-
życowych zamieszczono w rozdziale poświęconym astronomii pozaatmosfe-
rycznej. Ostatnie spektakularne kroki w kierunku Księżyca wykonała sonda 
SMART 1. Zaplanowana na 1998 rok, wystartowała dnia 27 września 2003 
roku, a półtora roku później rozpoczęła badanie powierzchni naszego satelity 
z orbity okołoksiężycowej, skąd przekazywała wyniki obserwacji wykorzy-
stywane w  badaniach zmierzających do wyjaśnienia pochodzenia Księżyca. 
Misja sondy SMART 1 zakończyła się dnia 3 września 2006 roku jej uderzeniem 
w powierzchnię Księżyca. Towarzyszący temu błysk został dostrzeżony przez 
wielu obserwatorów, gdyż SMART 1 trafiła w satelitę Ziemi w punkcie leżącym 
na części Księżyca zwróconej ku Ziemi. 
Załogowe loty księżycowe na statkach Apollo
Statek Data Załoga Uwagi
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Spośród planet Układu Słonecznego dwie nazywamy wewnętrznymi dla 
obserwatora ziemskiego. Są to Merkury i Wenus, które okrążają Słońce po orbi-
tach mniejszych od heliocentrycznej orbity ziemskiej. Płaszczyzny ich orbit są 
nachylone do płaszczyzny ekliptyki pod niewielkimi kątami (w przypadku 
Merkurego nachylenie to wynosi 7°, a dla Wenus — zaledwie 3,5°). Może się 
więc zdarzyć, że któraś z tych planet, mijając węzeł wstępujący lub zstępujący, 
znajdzie się między Słońcem a Ziemią i  przewędruje przed tarczą Słońca. 
Obserwacje tych zjawisk zapoczątkowano w pierwszej połowie XVII wieku. 
Przejście Merkurego, zapowiedziane przez Keplera na dzień 7 listopada 1631 
roku, obserwował Gassendi. Horrocs (1618—1941) wyznaczył jako pierwszy 
datę przejścia Wenus i obserwował je dnia 4 grudnia 1639 roku, a następnie 
— na podstawie tych obserwacji — określił, że paralaksa Słońca wynosi 14”. 
W kolejnych stuleciach przygotowywaniem efemeryd tych zjawisk, ich obser-
wacjami, a także wykorzystaniem wyników tych obserwacji zajmowali się 
liczni astronomowie, wśród nich między innymi Heweliusz, Halley i Lever-
rier. 
W dwu kolejnych stuleciach z przejść Wenus przed tarczą Słońca otrzy-
mano podane w tabeli wartości paralaksy Słońca. 





Opracowując obserwacje przejścia planety przed tarczą Słońca, można 
również wyznaczyć paralaksę planety, a więc jej odległość od obserwatora. 
Wyznacza się też paralaksę Słońca i inne dane dotyczące na przykład atmosfery 
planety. Niestety, niesłychanie rzadko nadarza się okazja, by zobaczyć Merku-
rego lub Wenus na tle Słońca. Zjawisko to każdorazowo jest widoczne tylko 
Przejścia planet  
przed tarczą Słońca
Rys. 19. Przejścia Merkurego przed tarczą 
Słońca w XIX wieku
Merkury na tle tarczy Słońca przemieszcza się  
przeciętnie 13 razy w ciągu stulecia. Ze względu 
na położenie węzłów orbity Merkurego może to 
zdarzyć się tylko w maju lub listopadzie. Ilustra-
cja przedstawia przejścia majowe i listopadowe 
w XIX wieku. Porównanie śladów kolejnych przejść 
daje pewne pojęcie o tym, jak skomplikowane są 
rachunki orbitalne
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z ograniczonego obszaru powierzchni Ziemi. Trzeba też dodać, że kaprysy 
pogody niekiedy psują efekt żmudnych przygotowań, uniemożliwiając prze-
prowadzenie obserwacji. Warto jednak pamiętać, że to niesłychanie ciekawe 
wydarzenie może być nie tylko kulturalną rozrywką w najlepszym znaczeniu 
tego słowa. Może też przynieść konkretne naukowe rezultaty. Przejście Wenus 
przed tarczą Słońca w 2004 roku było obserwowane na ogół przy dobrej pogo-
dzie; wykonano więc mnóstwo obserwacji, które pozwoliły na kompleksowe 
opracowania.
Zjawisku przejść planet przed tarczą Słońca poświęcamy dużo uwagi, 
ponieważ tak się szczęśliwie składa, że początek bieżącego stulecia szczególnie 
w nie obfituje. W 2003 roku obserwowaliśmy (również w Polsce i to przy dobrej 
pogodzie!) przejście Merkurego, a w czerwcu 2004 roku — przejście Wenus. 
W 2006 roku znów Merkury „zapędził się” na niebie w kierunku Słońca, by 
8 listopada przedstawić astronomom — zawodowym i  miłośnikom — kolejny 
wspaniały spektakl. Dnia 6 czerwca 2012 roku powtórzy się przejście Wenus. 
Niestety, nie będzie ono widoczne w Polsce, a na następne nasi potomkowie 
muszą poczekać aż 243 lata. 
Obserwacje obu zjawisk, a także rozważania z zakresu mechaniki nieba 
doprowadziły do uchwycenia pewnych prawidłowości. Otóż i Merkury, 
i Wenus mogą być widoczne z Ziemi na tle tarczy Słońca tylko w czasie takiej 
koniunkcji dolnej, która następuje w węźle lub jego bezpośrednim sąsiedztwie. 
Merkury przechodzi przez węzły swej orbity w maju i w listopadzie. W tych 
właśnie miesiącach można oczekiwać przejścia tej planety przed tarczą Słońca. 
Zjawiska te powtarzają się okresowo; bardzo podobne następuje po 46 latach, 
a takie samo (lub niemal takie samo) — po 217 latach. W 217-letnim interwale 
czasowym zachodzi 9 przejść majowych, przy węźle zstępującym (w odstępach 
co 13 lat lub co 33 lata) i 20 (lub 19) przejść listopadowych w interwałach co 
7 lub 13 lat. W ciągu stulecia zdarza się to 13 lub 14 razy. W XXI wieku będzie to 
miało miejsce w następującej kolejności: 8 listopada 2006 roku, 9 maja 2016 roku, 
11 listopada 2019 roku, 13 listopada 2032 roku, 7 listopada 2039 roku, 7 maja 
2049 roku, 9 listopada 2052 roku, 10 maja 2062 roku, 11 listopada 2078 roku, 
7 listopada 2085 roku, 8 maja 2095 roku i 10 listopada 2098 roku. Dodajmy, że 
w czasie przejścia przed tarczą Słońca odległość między planetą wewnętrzną 
a Ziemią jest minimalna — jak w każdej koniunkcji dolnej.
W ubiegłym stuleciu 30 listopada 1906 roku minimalna odległość Wenus — 
Ziemia spadła do wartości zaledwie 40 mln km, ale w całym stuleciu nie było 
ani jednego przejścia przed tarczą Słońca. Wenus przekracza węzły swej orbity 
w czerwcu i grudniu, w tych też miesiącach może ona pojawić się na tarczy 
Rys. 20a. Przejście Wenus przed tarczą 
Słońca 8 czerwca 2004 roku
Podczas przejścia przed tarczą Słońca Wenus poja-
wia się na wschodnim brzegu, porusza się po cięci-
wie, a następnie znika na zachodnim brzegu Słońca.
Fotografie Słońca w świetle czerwonej linii wodoru 
(Hα, λ = 656,28 nm) przedstawiają cały przebieg zja-
wiska. Wokół centralnego obrazu Słońca, w górnym 
i lewym wierszu, fragmenty tarczy słonecznej ilustru-
jące początkowe fazy zjawiska. Prawy i dolny wiersz 
obrazuje przebieg końcowych faz. Autorem fotogra-
fii jest Anthony Ayiomamitis
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słonecznej. Zjawiska takie „chodzą parami”. W ciągu 243 lat Wenus zaledwie 
4 razy trafia przed tarczę słoneczną. Po dwu razach oddzielonych 8-letnim 
interwałem czasowym trzeba czekać ponad 100 lat na następną dogodną oka-
zję. I dlatego w całym XX wieku nikt nie obserwował tego zjawiska. Z histo-
rii astronomii wiadomo, że w 1769 roku przejście Wenus przed tarczą Słońca 
obserwował James Cook, najbliższe oczekiwane zjawisko, w czerwcu 2012 roku, 
przebiegnie niemal identycznie. Kolejne przejścia będą miały miejsce dopiero 
w następnym stuleciu, a konkretnie: 11 grudnia 2117 roku i 8 grudnia 2125 
roku. Nie będą one jednak widoczne z obszaru Polski. 
Od czego zależy, jak bardzo podobny jest przebieg poszczególnych przejść 
Merkurego czy Wenus? Niemal nigdy nie zdarza się, aby przejście następo-
wało, gdy planeta znajduje się dokładnie w węźle. Dlatego też planeta wędruje, 
przemierzając Słońce po cięciwie mniej lub bardziej odległej od średnicy tarczy 
słonecznej. Najbliżej środka tarczy (a więc niemal po średnicy) przejdzie Mer-
kury dnia 12 listopada 2180 roku, a  Wenus — dopiero dnia 25 grudnia 3818 
roku. I jeszcze ciekawostka. Otóż, jak wiadomo, węzły orbit wszystkich planet 
bardzo wolno zmieniają położenie. To przemieszczanie jest spowodowane per-
turbacjami planetarnymi. Można obliczyć, że węzły orbit Merkurego i Wenus 
spotykają się co 11 tys. lat. Jean Meeus i Aldo Vitagliano obliczyli, że w  odległej 
przyszłości, a konkretnie w roku 69 163, obie te planety — i Merkury, i Wenus 
— pojawią się na tle tarczy Słońca w dniu 26 lipca. Wcześniej, bo „zaledwie” 
w 15 232 roku, w dniu 5 kwietnia, nastąpi zaćmienie Słońca, któremu będzie 
towarzyszyło przejście Wenus. 
Przed tarczą Słońca mogą się pojawiać wszystkie planety wewnętrzne dla 
danej planety. Na przykład z Saturna na tle tarczy Słońca można obserwować 
wszystkie planety — od Merkurego do Jowisza włącznie.
Przejścia Ziemi przed tarczą Słońca w ciągu minionych kilkudziesięciu lat 
zdarzały się na przykład: 11 maja 1984 roku — widoczne z Marsa; 1 stycznia 
2001 roku — widoczne z Jowisza; 14 lipca 1990 roku — widoczne z Saturna 
(powtórnie 13 stycznia 2005 roku). Co kilka lub kilkanaście lat Ziemia przekra-
cza płaszczyznę pierścieni Saturna, ostatnio 11 lutego 1996 roku, a powtórnie 
— 4 września 2009 roku. 
Obecnie pojawiły się nowe zastosowania tej metody obserwacji. Wśród 
licznych metod poszukiwania planet poza Układem Słonecznym dość znaczną 
pozycję zajmuje metoda obserwacji jasności gwiazd w celu poszukiwania efek-
tów przejść. Chodzi o to, że jeśli na tle gwiazdy przemieszcza się planeta, to 
obserwator może stwierdzić pewien niewielki spadek jasności gwiazdy, który 
powtarza się okresowo. Metoda ta jest bardzo żmudna, ponieważ okresowe 
Rys. 20b. Wenus na tle tarczy Słońca na 
ekranie zamontowanym przy wyciągu 
okularowym refraktora 8 czerwca 2004 
roku
Fotografie wykonała Małgorzata Śróbka-Kubiak 
z Planetarium w Grudziądzu
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spadki jasności występują również w przypadku gwiazd zmiennych zaćmie-
niowych. A zatem każdy uchwycony efekt odpowiedniej zmiany jasności 
trzeba zweryfikować, by zadecydować, czy nie jest on spowodowany ruchem 
orbitalnym pary gwiazd w układzie fizycznie podwójnym. W literaturze dość 
często pojawiają się informacje dotyczące poszukiwania planet za pomocą tej 
metody. W pracach tych korzysta się z różnych przyrządów, między innymi 
z 10-metrowego teleskopu Kecka na Hawajach. W poszukiwaniu planet oma-
wianą metodą uczestniczą również miłośnicy astronomii. Do gremiów pro-
wadzących badania z zastosowaniem tej metody zalicza się także zespół pod 
kierunkiem polskiego astronoma prof. Andrzeja Udalskiego. Wśród przeba-
danych początkowo 52 tys. gwiazd znaleziono 40, które wykazują oczeki-
wane efekty zmian jasności. Zacytowane liczby dowodzą, jak żmudna i cza-
sochłonna jest omawiana metoda. 
Listę planet odkrytych metodą obserwacji efektów przejść otwiera obiekt 
o nazwie OGLE-TR-56b. Jest to planeta nieco większa, lecz trochę lżejsza od 
Jowisza, odległa od Słońca o niemal 5 tys. lat świetlnych. Jej odkrycie oficjalnie 
ogłoszono w 2002 roku.
Przejścia planet przed tarczą Słońca należą do zjawisk typu zaćmień. Szcze-
gółowe omówienie tematu i przedstawienie wszystkich typów zjawisk należą-
cych do tej kategorii nie są konieczne do realizacji programu ćwiczeń z astrofi-
zyki, zatem w dalszym ciągu ograniczymy się do kilku informacji o charakterze 
ciekawostek.
Każdego roku zdarzają się zakrycia gwiazd przez Księżyc — rzadziej przez 
planety. Warto odnotować, że dnia 18 marca 2007 roku nastąpiło bardzo rzadkie 
zjawisko, a mianowicie zakrycie przez Plutona czerwonawej gwiazdy 15. wiel-
kości (z konstelacji Strzelca). Zjawisko to można było obserwować w zachodniej 
części Stanów Zjednoczonych. W centralnej fazie zakrycia stwierdzono spadek 
jasności gwiazdy o 0,45m. Zakrycia gwiazdy przez Plutona stwarzają okazję do 
obserwacji atmosfery tego ciała niebieskiego. Atmosferę tej planety odkryto 
podczas obserwacji zakrycia przez niego gwiazdy w 1988 roku, a potwier-
dzono rok później, gdy Pluton poruszał się w okolicy peryhelium. Stwierdzono, 
że w atmosferze Plutona dominuje azot — podobnie jak w atmosferach Ziemi, 
Tytana (największy naturalny satelita Saturna) i Trytona (największy naturalny 
satelita Neptuna). Bardziej szczegółowe badanie atmosfery Plutona jest prze-
widziane w programie misji New Horizons. Wtedy też zapewne okaże się, czy 
atmosferę ma Charon, satelita Plutona. 
Obserwacje przebiegu zakryć pozwalają zebrać cenne informacje, z których 
następnie się korzysta, poprawiając teorię ruchu Księżyca. Do wyjątkowo efek-
Rys. 21. Zaćmienie Słońca na Jowiszu
Cztery galileuszowe księżyce Jowisza mają różne 
okresy obiegu wokół macierzystej planety. Dzięki 
temu można obserwować różne zjawiska typu 
zaćmień. I tak na przykład 28 marca 2004 roku tele-
skop Hubble'a utrwalił następujące zjawiska. Na tle 
tarczy Jowisza – u góry, w pobliżu prawego brzegu  
– widnieje cień Kallisto (satelita jest poza kadrem,  
dalej po prawej stronie).
W pobliżu lewego brzegu – u góry – widoczny  
jest cień Ganimedesa, a dalej na prawo – sam  
satelita. Niżej, dość blisko środka, widzimy księżyc 
Io, a nieco w lewo – jego cień. Łącznie były w tym 
czasie 3 obszary powierzchni Jowisza, z których 
hipotetyczny obserwator mógłby dostrzec zaćmie-
nie Słońca.
Z a d a n i e: Korzystając z załączonej fotografii,  
wykonać schematyczny rysunek obrazujący położe-
nie Ziemi, Słońca, Jowisza i jego księżyców – Io,  
Ganimedesa i Kallisto, w chwili obserwacji
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townych należało zakrycie Wenus i Regulusa przez Księżyc dnia 5 października 
1980 roku. Zjawisko było widoczne w Europie, tuż przed wschodem Słońca, 
gdyż Księżyc właśnie zbliżał się do nowiu i był dostrzegalny — podobnie jak 
Wenus — na wschodnim niebie, tuż przed wschodem Słońca. Księżyc był 
w fazie tuż przed nowiem. Podobne zjawisko można było obserwować w Ame-
ryce dnia 19 kwietnia 1993 roku. Dodajmy, że niesłychanie ważne są obserwacje 
zakryć gwiazd przez planetoidy. Niekiedy zdarza się też, że na trasie planeto-
idy znajdzie się inny obiekt niebieski. Na przykład w 1991 roku, 11 i 12 lipca, 
planetoida Thisbe, o numerze katalogowym 88, „natrafiła” na galaktykę (M 74). 
Było to w gwiazdozbiorze Ryb, a planetoida przeszła bardzo blisko jądra galak-
tyki. Zjawisko to było niesłychanie widowiskowe, gdyż sprawiało wrażenie, 
jakoby w galaktyce wybuchła supernowa. Mierząc czas trwania takiego zakry-
cia, możemy oszacować rozmiary planetoidy, która aktualnie przemieszcza się 
na tle określonej gwiazdy. I tak na przykład we wrześniu 1992 roku planetoida 
Pallas wędrowała na tle gwiazdy o jasności 8,9m (z gwiazdozbioru Wężownika) 
aż 23 sekundy, Desiderata (numer katalogowy 344) 16 sekund na tle gwiazdy 
8,5m (z gwiazdozbioru Wieloryba), a  Concordia (nr 58) zakrywała gwiazdę 6,6m 
(w Raku) zaledwie przez 2 sekundy. A oto jeszcze inne zjawisko tego typu. 
W 2008 roku, 8 marca, nastąpiło kilkudziesięciosekundowe zakrycie gwiazdy 
SAO 94227, o jasności niemal 6. wielkości, przez… satelitę planetoidy Eugenia.
Na koniec dygresja historyczna. Otóż cztery galileuszowe1 księżyce Jowi-
sza, których okresy obiegu wokół macierzystej planety wynoszą od kilku do 
kilkunastu dni, są dość jasne, tak jasne, że można je śledzić przez lornetkę, dla-
tego też są bardzo chętnie obserwowane przez miłośników astronomii. Śred-
nice kątowe tych satelitów są niewielkie — wynoszą poniżej dwóch sekund 
łuku, zatem widać je właściwie w postaci punktów. W układzie tych satelitów 
występują następujące zjawiska: 
—  zakrycie, gdy księżyc zostaje zasłonięty przez tarczę Jowisza; księżyc po 
prostu znika za tarczą Jowisza; 
—  zaćmienie, gdy księżyc widoczny w pobliżu Jowisza znika w cieniu rzuca-
nym przez glob Jowiszowy;
1 Mianem „galileuszowe” określamy cztery największe księżyce Jowisza, odkryte przez 
Galileusza na początku XVII wieku, w toku początkowych obserwacji teleskopowych. Są to 
w kolejności wzrastających odległości od Jowisza: Io, Europa, Ganimedes i Kallisto. Analizując 
ruchy tych księżyców, można wyraźnie stwierdzić, że są one w rezonansie orbitalnym. I tak: 
jeden okołojowiszowy obieg Ganimedesa trwa tyle, co dwa obiegi Europy i cztery obiegi Io. 
W rezonansie orbitalnym (3:7) są również Kallisto i Ganimedes. W czasie trzech obiegów Kal-
listo Ganimedes aż 7-krotnie okrąża Jowisza.
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—  przejście księżyca na tle tarczy Jowisza; z Ziemi obserwuje się wówczas 
malutki krążek wędrujący na tle tarczy planety;
—  przejście cienia księżyca na tle tarczy planety; z Ziemi widać na tle Jowisza 
Księżyc i czarny punkcik, czyli jego cień. 
Dnia 16 sierpnia 2009 roku udało się zaobserwować, jak satelita Io, a następ-
nie jego cień przemieszczają się na tle Ganimedesa. Zjawisko trwało do 16h 39m 
czasu uniwersalnego. Trzy dni później Ganimedes przykrył Europę. 
Obserwując te zjawiska, stwierdza się pewne regularne odstępstwa od efe-
meryd. Zmiany te wykazują ścisłą korelację ze zmianami odległości Ziemia — 
Jowisz. Jest ona minimalna w opozycji, a maksymalna w koniunkcji Jowisza 
ze Słońcem. Zjawiska w układzie tych księżyców opóźniają się w przypadku 
wzrostu odległości Ziemia — Jowisz, a wyprzedzają obliczone momenty, gdy 
odległość ta maleje. W 1676 roku Olaf Roemer stwierdził, że znając zmiany 
odległości Ziemia — Jowisz i różnice czasu między obliczonymi a zaobserwo-
wanymi momentami zjawisk, można obliczyć prędkość światła. Wykorzystał 
ten efekt do pierwszego wyznaczenia prędkości światła. Zjawiska te przebie-
gają niezależnie od położenia obserwatora na powierzchni Ziemi, dlatego też 
przez dwa następne stulecia obserwowano je bardzo skrzętnie i starannie, by 
móc wyznaczać długość geograficzną podczas dalekich podróży morskich. 
Metoda ta miała bardzo istotne zastosowanie aż do momentu wynalezienia 
radia, dzięki któremu można odbierać sygnały czasu.
Omawiając wybrane zagadnienia z zakresu zjawisk astronomicznych typu 
zaćmień, warto zwrócić uwagę na bardzo ciekawe konfiguracje planet, ich cia-
sne zbliżenia, a nawet wzajemne zakrycia. Zainteresowani czytelnicy mogą 
zapoznać się z tym zagadnieniem, czytając artykuł Piotra Brycha zatytułowany 
Wzajemne zakrycia planet Układu Słonecznego („Urania — Postępy Astronomii” 
2006, nr 5, s. 214). 
 Które planety i dlaczego można obserwować na tle tarczy Słońca 
z: ……………… — Merkurego? ……………… — Wenus? ……………… — Marsa? 
……………… — Deimosa? ……………… — Jowisza? ……………… — Ganime-
desa? ……………… — Saturna? ……………… — Tytana? ……………… — Urana? 
(uzupełnić).
Czy z powierzchni Księżyca można obserwować planety na tle tarczy 
Słońca? Które? Uzasadnić odpowiedź. 














26 stycznia 2009 roku 131 71 51 obrączkowe
22 lipca 2009 roku 136 71 37 całkowite
15 stycznia 2010 roku 141 70 23 obrączkowe
11 lipca 2010 roku 146 76 27 całkowite
4 stycznia 2011 roku 151 72 14 częściowe
1 czerwca 2011 roku 118 72 68 częściowe
1 lipca 2011 roku 156 69  1 częściowe
25 listopada 2011 roku 123 70 59 częściowe
20 maja 2012 roku 128 73 58 obrączkowe
13 listopada 2012 roku 135 72 45 całkowite
10 maja 2013 roku 138 70 31 obrączkowe
3 listopada 2013 roku 143 73 24 obrączkowo-
-całkowite














9 lutego 2009 roku 143  79 18 półcieniowe
7 lipca 2009 roku 110  72 71 półcieniowe
6 sierpnia 2009 roku 148  71  3 półcieniowe
31 grudnia 2009 roku 115  72 57 częściowe
26 czerwca 2010 roku 120  84 58 częściowe
21 grudnia 2010 roku 125  72 48 całkowite
15 czerwca 2011 roku 130  72 34 całkowite
10 grudnia 2011 roku 135  71 23 całkowite
4 czerwca 2012 roku 140 80 25 częściowe
28 listopada 2012 roku 145 71 11 półcieniowe
25 kwietnia 2013 roku 112 72 65 częściowe
25 maja 2013 roku 150 71  1 półcieniowe
18 października 2013 
roku
117 72 52 częściowe
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Ćwiczenie składa się z dwóch części: 
— wyznaczenie wieku mgławicy Krab,
— wyznaczenie odległości mgławicy Krab.
Mgławica Krab (M1 = NGC 1952), odkryta przez Charlesa Messiera w 1758 
roku, należy do gwiazdozbioru Byka. Ch. Messier (1730—1817) natknął się na 
ten obiekt, prowadząc obserwacje komety, która w sierpniu 1758 roku prze-
szła między rogami Byka. Mgławica jest pozostałością po wybuchu słynnej 
supernowej, którą zaobserwowano z Ziemi w 1054 roku. Ten rozciągły obiekt 
ma rozmiary kątowe 4’ · 6’, a obserwacje wykazują, że w ciągu roku zwiększa 
średnicę o 0,22”, ekspandując z prędkością powyżej 1 000 km/sek. Jako obiekt 
8. wielkości gwiazdowej (jej jasność absolutna wynosi –1,4m ) mgławica Krab 
dostrzegalna jest przez niewielkie teleskopy. Światło jej jest silnie spolaryzo-
wane liniowo. Krab jest silnym źródłem promieniowania radiowego, rentge-
nowskiego i gamma (źródło rentgenowskie Tau X-1), którego masę ocenia się 
na 15 mas Słońca. W centralnej części mgławicy znajduje się pulsar (NP 0532) 
o okresie 0,0331s, dostrzegalny optycznie i w promieniach X. Są to szczątki 
gwiazdy, która wybuchła — w postaci niesłychanie efektownej supernowej — 
w połowie XI stulecia.
W naszej Galaktyce wybuchy supernowych obserwuje się rzadko. Na ogół 
panuje przekonanie, że udokumentowane są tego typu przypadki zestawione 
w tabeli na s. 108. 
Niektóre miejsca w tabeli są puste, gdyż w przypadku dawnych wydarzeń 
nie zawsze można zebrać wszystkie potrzebne informacje. Jeśli któreś zjawisko 
wybuchu supernowej było bardzo okazałe, to jego ślady można znaleźć w daw-
nych kronikach lub innych starych dokumentach. Na ogół jednak o fakcie, że 
w danym gwiazdozbiorze rozbłysła w zamierzchłej przeszłości supernowa wnio-
skuje się, obserwując mgławicowy obiekt, który można traktować, jak pozostałość 
po wybuchu supernowej. Jako przykład może służyć obiekt Vela 1, silne źródło 
promieniowania rentgenowskiego, zanurzony w rozległej mgławicy, w gwiaz-
dozbiorze Żagiel. W pobliżu znajduje się pulsar PSR 0833-45 o okresie pulsacji 
Mgławica Krab
The Crab Nebula —  
Owen Gingerich,  
Richard Tresh-Fienberg
Rys. 22. Mgławica Krab
Mgławica Krab, zamieszczona w zbiorze „Astronomy 
Picture of the Day” pod datą 17 lutego 2008 roku, 
sfotografowana przez Teleskop Kosmiczny Hub-
ble’a. Mgławica została odkryta w 1731 roku przez 
angielskiego fizyka i miłośnika astronomii Johna 
Bevisa, a następnie uwidoczniona w atlasie obiektów 
rozciągłych, sporządzonym przez Charlesa Messiera 
(1730–1813). Ten „łowca komet” zaobserwował 
cytowaną mgławicę 28 sierpnia 1758 roku. Dzisiaj 
wiemy, że Krab powstał w wyniku wybuchu super-
nowej w połowie XI wieku. Mgławica, której średnicę 
ocenia się na 10 lat światła, ekspanduje. W jej środku 
znajduje się pulsar o masie rzędu masy Słońca – neu-
tronowa gwiazda niewielkich rozmiarów. 
Opisywana fotografia odgrywa istotną rolę podczas 
rozwiązywania zadań w niniejszym rozdziale. Temat 
tego ćwiczenia obejmuje między innymi wyzna-
czenie prędkości ekspansji mgławicy, co wyko-
nuje się, korzystając z dwóch zdjęć Kraba. Pierwsze 
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0,09s. Na podstawie dotychczasowych obserwacji wnioskuje się, że jest to obiekt 
stanowiący pozostałość po wybuchu supernowej sprzed 11 tys. lat.
Supernowe w naszej Galaktyce















Centaur  185 RCW 86
Strzelec  386
Byk  396 –3m
Na pograniczu Wilka i Centaura 1006  1,3?  SN 1006
Byk 1054 –6  1,5 –18M mgławica 
Krab  
i pulsar
Kasjopea 1181 3C 58
Kasjopea (Nova Tychonis) 1572 –4,1  5   –1,8 mgławica
Wężownik (gwiazda nowa  
obserwowana przez Keplera )
1604 –2,2 7? –17 mgławica
Kasjopea około 1667 3,4 Cas A*
* Cas A — radioźródło najsilniejsze po Słońcu, świadczy, że wybuchła tam supernowa — brak danych o 
jej obserwacjach optycznych.
 Cenne informacje o dawnych wybuchach supernowych kompletujemy na 
podstawie analizy obserwacji pozaatmosferycznych. Badania, które niedawno 
przeprowadziły rentgenowskie obserwatoria: europejski satelita XMM-New-
ton oraz amerykański Chandra, pozwoliły na przykład stwierdzić, że mgła-
wica RCW86 jest w istocie pozostałością po wybuchu supernowej, obserwowa-
nej przez astronomów chińskich i rzymskich w 185 roku naszej ery. Mgławica 
okazała się młodsza niż sądzono do niedawna, oceniając jej wiek na 10 tys. lat. 
Warto dodać, że obecnie prowadzi się systematyczne patrolowanie nieba 
w celu poszukiwania supernowych i nowych. Obserwuje się zatem inne galaktyki. 
W pracach tych z powodzeniem mogą uczestniczyć również miłośnicy astronomii 
dysponujący stosownymi przyrządami. W październikowym numerze „Sky and 
Telescope” z 2004 roku, w artykułach zatytułowanych A Trio of Supernova Hunters 
i Other Supernova Hunters, zaprezentowano sylwetki wielu miłośników astronomii, 
zagorzałych obserwatorów, łowców supernowych, z których każdy odkrył co naj-
mniej kilkadziesiąt takich obiektów. Podano również adresy internetowe, pod któ-
rymi można bardziej szczegółowo zapoznać się z tego typu pracą obserwacyjną. 
Rys. 23. Pozostałość po wybuchu SN 
1987a
W Wielkim Obłoku Magellana w 1987 roku rozbły-
sła jasna supernowa, której rola w badaniu tego typu 
gwiazd jest szczególnie istotna. Gwiazda ta była 
i jest obiektem wszechstronnych badań naziem-
nych i pozaatmosferycznych. Jest pierwszą SN, od 
której uchwyciliśmy neutrina. Załączona fotografia, 
wykonana przez teleskop Hubble’a, ukazuje intrygu-
jące, nietypowe pierścienie. W środku kadru widnieje 
pozostałość po gwieździe, której eksplozję obser-
wowano z Ziemi w 1987 roku – widać ekspandu-
jący pierścień. Pochodzenie dwu koliście rozchodzą-
cych się dżetów jest związane z obecnością pobli-
skich gwiazd (widoczne na zdjęciu) oraz interakcją z 
wiatrem gwiazdowym zjonizowanym w trakcie eks-
plozji SN
z nich w 1942 roku wykonał Walter Baade. Autorem 
drugiego jest Wiliam van Altena, który sfotografo-
wał Kraba w 1976 roku. Porównanie obu wspomnia-
nych fotografii bardzo wyraźnie potwierdza ekspan-
sję mgławicy. Dołączenie aktualnej fotografii Kraba 
umożliwia uściślenie poszukiwanego efektu
 Zadanie
①  Podstawą rozważań są dwie fotografie Kraba, wykonane na kliszach uczu-
lonych na światło o czerwonej barwie w dwóch epokach: dnia 19 stycznia 
1942 roku i dnia 27 lutego 1976 roku. Porównując je, można stwierdzić, że 
w czasie 34 lat oddzielających momenty obu ekspozycji mgławica powięk-
szyła swe rozmiary.
Po wyskalowaniu zdjęć można zmierzyć (co stanowi kolejny krok w roz-
wiązywaniu zadania) tempo ekspansji mgławicy. W tym celu należy skupić 
uwagę na kilku fragmentach (włóknach) brzegowej części mgławicy. Porów-
nując położenie tych włókien na tle okolicznych gwiazd, łatwo zauważyć, 
że na zdjęciu wykonanym w 1976 roku mgławica ma większe rozmiary. 
Mierząc je oraz znając interwał czasowy dzielący obie ekspozycje, oblicza 
się tempo ekspansji mgławicy. Czas płynie, mgławica „pęcznieje”, warto 
więc do materiału zaproponowanego przez autora dodać kolejne zdjęcie. 
Można je zaczerpnąć z sieci, ze zbioru Astronomy Picture of the Day Archive, 
http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/archivepix.html, który stanowi archiwum 
kilku tysięcy znakomitych fotografii naziemnych i  pozaatmosferycznych. 
Mgławica Krab występuje kilkakrotnie pod następującymi datami: 25 lipca 
1995 roku, 22 listopada 1995 roku, 11 lipca 2000 roku, 28 stycznia 2004 roku 
(chyba najlepsze do tego zadania), 20 września 2005 roku i 2 grudnia 2005 
roku. Archiwum codziennie się powiększa, dlatego też czytelnik może zna-
leźć jeszcze inne fotografie omawianego obiektu. 
Kolejny krok postępowania to wyznaczenie prędkości oddalania się roz-
patrywanych włókien od pulsara znajdującego się w centrum mgławicy. 
(Zadanie rozwiązuje się, przyjmując upraszczające założenie, że prędkość 
ekspansji jest stała i nie uległa zmianie od wybuchu). Daje to materiał, na 
podstawie którego można ocenić odstęp czasu, który upłynął od wybuchu 
supernowej — a więc wiek mgławicy. 
②  Odległość mgławicy wyznacza się, opracowując fotografie widma Kraba 
reprodukowane w tekście zadania. Przedstawiono odbitkę kliszy, na której 
wyeksponowano widmo mgławicy oraz laboratoryjne widmo porównaw-
cze. Mierząc przesunięcia dopplerowskie wybranych linii w widmie mgła-
wicy, w końcowym stadium rozwiązywania zadania otrzymujemy odleg-
łość dzielącą nas od mgławicy. 
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Przedmiotem rozważań są wybrane gromady otwarte, których odległości 
od obserwatora wyznacza się dwiema metodami:
— na podstawie pomiaru kątowych średnic gromad,
— metodą fotometryczną.
Na wstępie ćwiczenia autorzy zalecają nabycie wprawy w ocenie obser-
wowanych średnic kątowych gromad otwartych. W tym celu należy posłużyć 
się załączoną do tekstu zadania reprodukcją z atlasu Hans Vehrenberg Atlas of 
Deep-Sky, obejmującą obszar 3° · 3,5° na tle gwiazdozbioru Woźnicy. Widnieje 
tu sześć gromad otwartych. Autorzy sugerują wielokrotne mierzenie średnicy 
kątowej każdej gromady, w różnych kątach pozycyjnych. Główna część ćwi-
czenia polega na wyznaczeniu odległości następujących gromad: Plejady, M 34, 
M 67, M 11 i M 103.
Zakładając — w pewnym uproszczeniu — że gromady otwarte mają 
podobne rozmiary liniowe, mamy prawo sądzić, że im mniejsza jest obser-
wowana średnica kątowa gromady, tym jest ona bardziej odległa. Oznaczając 
kątowe średnice dwóch obserwowanych gromad jako Q1 , Q2 , a ich odległość 
jako D1 , D2 , otrzymujemy równanie:
D1 · Q1 = D2 · Q2.
Oddaje ono — jak widać — względne odległości rozpatrywanych skupisk 
gwiazd. Jeśli potrafimy wyznaczyć paralaksę heliocentryczną którejkolwiek 
gromady, to sprawa jest o wiele prostsza. Badając przestrzenne rozmieszcze-
nie gwiazd, posługujemy się swoistym „kamieniem milowym”. Są to Hiady 
— gromada otwarta w pobliżu Aldebarana, w gwiazdozbiorze Byka. Hiady, 
liczące kilkadziesiąt gwiazd, stanowią tzw. gromadę ruchomą, której wszystkie 
składniki poruszają się w przestrzeni — podobnie jak meteory w roju — po 
drogach równoległych. Umożliwia to wyznaczenie paralaks poszczególnych 
gwiazd, jednak pod warunkiem, że uda się zmierzyć prędkość radialną choć 
jednej gwiazdy przynależnej do tego grona. Wiedząc, że Hiady są odległe od 
Odległości  
gromad gwiazd i pył  
w przestrzeni 
kosmicznej
Star-Cluster Distances  
and the Dustiness of Space –  
Owen Gingerich  
Richard Tresh-Fienberg
(1)
Rys. 24. Miniaturowe galaktyki 
w sąsiedztwie naszej Galaktyki
Od niedawna wiadomo, że Obłoki Magellana – 
wbrew dotychczasowym przekonaniom – nie są naj-
bliższymi kosmicznymi sąsiadami naszej Galaktyki. 
W 1994 roku odkryto w Strzelcu karłowatą galaktykę, 
położoną znacznie bliżej niż Obłoki, bo w odleg-
łości „zaledwie” 88 tys. lat świetlnych. Na tym nie 
koniec. W odległości zaledwie 42 tys. lat świetlnych 
(w Wielkim Psie) jest jeszcze bliższa nam karłowata 
galaktyka. Ocenia się (Geraint Lewis z Australii), że 
masa tego „liliputa” liczy zaledwie 1% masy naszej 
Galaktyki
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Ziemi o 41 parseków, możemy — po zmierzeniu średnic kątowych wszystkich 
rozpatrywanych gromad — wyliczyć ich geocentryczne odległości.
Stosując metodę fotometryczną, korzystamy z wzoru:
m1 – m2 = 5 log D1/D2 ,
w którym przyjęto następujące oznaczenia: m1, m2 — obserwowane jasności wyra-
żone w wielkościach gwiazdowych, D1, D2 — odległości gromad w parsekach. 
Cytowane równanie wynika ze znanej z fotometrii zależności między 
odleg łością a jasnością absolutną badanych gwiazd. W rozważanym przypadku 
możemy posługiwać się jasnościami obserwowanymi, ponieważ zajmujemy się 
gromadami, w obrębie których gwiazdy są dość blisko siebie. Stosunek śred-
nicy przeciętnej gromady do jej odległości od Ziemi jest bardzo mały. Uprasz-
czając rozumowanie, można więc założyć, że wszystkie gwiazdy gromady są 
tak samo odległe od nas, a w konsekwencji operować jasnością obserwowaną, 
bez konieczności obliczania jasności absolutnej.
Jeśli w równaniu (1) za D1 i m1 podstawimy odpowiednie wartości licz-
bowe dla Hiad, to możemy obliczyć D2 każdej gromady rozważanej w zadaniu. 
Jasność m2 wyznacza się na podstawie porównania diagramów H — R danej 
gromady i Hiad.
W końcowej części rozwiązywania zadania autorzy sugerują obliczenie 
współczynnika absorpcji międzygwiazdowej. Można to uzyskać za pomocą 
następującego wzoru:
m = 5 log Dfot/DQ ,
gdzie: 
 m — współczynnik absorpcji,
 Dfot — odległość wyznaczona metodą fotometryczną,
 DQ — odległość wyznaczona z pomiarów kątowych średnic gromad. 
Ćwiczenie obejmuje także krótkie kompendium wiedzy na temat gromad 
otwartych, ich klasyfikacji i wieku oraz diagram H — R dla tych gromad. Na 
uwagę zasługują gromady ruchome — luźne zbiorowiska gwiazd charaktery-
zujących się identyczną prędkością przestrzenną, rzędu kilkudziesięciu kilo-
metrów na sekundę. Należą do nich również Hiady, które znalazły zastosowa-
nie w rozwiązywaniu zadania z tego ćwiczenia. Do znanych obecnie gromad 
ruchomych zaliczamy najsłynniejszą, należącą do gwiazdozbioru Wielkiej 
Niedźwiedzicy. Tworzy ją 5 jasnych gwiazd tzw. Wielkiego Wozu. Rysunek  2 
(2)
(3)
ze s. 19 pokazuje, że zmiany w wyglądzie tej konstelacji spowodowane są 
wyłącznie zmianą współrzędnych równonocnych dwu gwiazd. Obiekt ten jest 
zapewne powszechnie znany.
Drugie zagadnienie omawiane podczas ćwiczenia to materia między-
gwiazdowa, a zatem: mgławice ciemne i jasne, refleksyjne i emisyjne; widma 
mgławic i odkrycie nebulium; materia międzygwiazdowa w naszej Galaktyce 
i  w innych; ciemna materia we Wszechświecie. Wyszczególnione zagadnie-
nia zostały przybliżone podczas kolejnych wykładów. Zaleca się je powtórzyć 
i potraktować jako indywidualne przygotowanie się do ćwiczenia.
Jako istotne uzupełnienie ćwiczenia poleca się przeprowadzić obserwa-
cje. Ćwiczenia odbywają się w semestrze wiosennym, a w tym czasie są u nas 
dostępne do obserwacji gromady otwarte: Plejady i Hiady w Byku, Praesepe 
w Raku, a także mgławica w Orionie. Przygotowując się do obserwacji, należy 
najpierw skorzystać z obrotowej mapy nieba lub atlasu i aktualnego kalenda-
rza astronomicznego, który jest zawarty w każdym numerze pisma „Urania 
— Postępy Astronomii”. Zacytowane obiekty są dostrzegalne nieuzbrojonym 
okiem. Dysponując lornetką lub choćby niewielkim teleskopem, można sięgnąć 
do innych, słabszych obiektów.
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Celem ćwiczenia jest wyznaczenie odległości obserwatora od gromady 
kulistej M 15, na podstawie oceny jasności gwiazd zmiennych typu RR Lyrae 
(Lutni) przynależnych do tej gromady.
Gromada kulista M 15 = NGC 7078 w Pegazie (α = 21h 28m, δ = +11° 57’). 
Obiekt w zasięgu niewielkich teleskopów, zawiera niemal 30 gwiazd o jasno-
ści 14,5m. W gromadzie zidentyfikowano liczne gwiazdy zmienne, spośród któ-
rych około sto to krótkookresowe cefeidy typu RR Lyrae (Lutni). Są to, jak wia-
domo, cefeidy o okresie zmian blasku poniżej jednej doby. Odgrywają ważną 
rolę w badaniu struktury naszej Galaktyki. Obecność takich gwiazd w rozwa-
żanej gromadzie odkryto w drugiej dekadzie ubiegłego stulecia. Solon I. Bailey 
z Harwardzkiego Obserwatorium wyznaczył w tym czasie okresy zmian bla-
sku 61 krótkookresowych cefeid. Otrzymał wartości: 0,30d ≤ P ≤ 1,44d (P — naj-
częściej około 0,6d). W czasie od minimum do maksimum jasność każdej rozpa-
trywanej gwiazdy wzrastała średnio o 0,8 wielkości gwiazdowej. Bailey stwier-
dził, że gwiazdy zmienne typu RR Lyr mają krzywe zmian blasku niemal 
symetryczne, w przeciwieństwie do cefeid długookresowych, których jasność 
szybko wzrasta, a następnie dość wolno spada. Odkrył również, że średnia 
jasność (liczona jako średnia arytmetyczna z wartości maksymalnej i minimal-
nej) jest dla cefeid typu RR Lyr w danej gromadzie niemal identyczna i nie 
zależy od okresu. Wniosek: To samo dotyczy jasności absolutnych. Można 
więc skorzystać z wzoru1:
M = m + 5 – 5 log D
i obliczyć odległość (w parsekach) rozpatrywanej gromady od obserwatora. 
Ćwiczenie, które zaproponował Owen Gingerich, wykonuje się na podsta-
wie 8 fotografii (których opis zamieszczono w tekście) gromady M 15, wykona-
1 Wzór ten ma charakter przybliżony, ponieważ nie uwzględniono w nim wpływu eks-




Variable Stars in M 15  
według Owena Gingericha
Rys. 25. Pierścień ciemnej materii wokół 
gromady galaktyk Cl0024+17
Fotografia otrzymana przez Teleskop Kosmiczny 
Hubble’a przedstawia gromadę galaktyk Cl0024+17. 
Niektóre z nich widzimy w postaci kilkakrotnych 
obrazów, co pozwala sądzić, że gromada jest 
soczewką grawitacyjną. Na zdjęciu widnieje pier-
ścień ciemnej materii, interpretowany jako nietrwały 
obiekt stanowiący pozostałość po zderzeniu z inną 
gromadą galaktyk. Ocenia się, że zderzenie to nastą-
piło miliard lat temu
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nych 100-calowym teleskopem w Obserwatorium Astronomicznym na Mount 
Wilson. W fotografowanym polu wskazano 6 krótkookresowych cefeid i kilka-
naście gwiazd porównania o znanych jasnościach (jasności te wypisano przy 
poszczególnych gwiazdach porównania). 
Wykonanie zadania polega na odszukaniu na każdym zdjęciu wszystkich 
6 gwiazd zmiennych (ich okresy mieszczą się w przedziale od 0,385 do 0,584 
doby) i wszystkich gwiazd porównania. 
Następnie, korzystając z gwiazd porównania, należy wyznaczyć jasność 
badanych zmiennych — na każdym zdjęciu wykreślić krzywe zmian blasku 
i wyznaczyć okresy ich zmienności.
Z kolei — przyjmując, że jasność absolutna zmiennych typu RR Lyr wynosi 
pół wielkości gwiazdowej — należy wyznaczyć odległość M 15 od obserwatora. 
Określanie odległości na podstawie obserwacji cefeid jest również tema-
tem ćwiczenia dotyczącego Małego Obłoku Magellana (Gwiazdy zmienne cefeidy 
i kosmiczna skala odległości), dlatego powtórzmy porządek czynności stosowany 
podczas wyznaczania odległości dalekich skupisk materii kosmicznej z zasto-
sowaniem obserwacji cefeid, czyli gwiazd zmiennych, dla których — jak wia-
domo — zachodzi korelacja między okresem zmian blasku a jasnością abso-
lutną. Oto porządek czynności:
—  wśród gwiazd zmiennych przynależnych do tego skupiska materii (gro-
mada gwiazd, galaktyka) zidentyfikować cefeidę, którą rozpoznaje się po 
krzywej zmian blasku;
—  na podstawie obserwacji wyznaczyć okres zmian blasku i jasność widomą 
tej cefeidy;
—  określić jej jasność absolutną (z wykresu);
—  wyznaczyć przybliżoną odległość, stosując wzór: M = m + 5 – 5 log d.
Wstępną część ćwiczenia stanowi przypomnienie ogólnych wiadomości 
o gwiazdach zmiennych; obejmuje ono omówienie następujących tematów:
—  Podział na zmienne fizycznie i geometrycznie (zaćmieniowe); okresowe 
i nieregularne. 
—  Oznaczenia gwiazd zmiennych i katalogi. 
—  Krótka charakterystyka poszczególnych typów zmiennych.
—  Wybrane metody obserwacji gwiazd zmiennych — bardzo ważne, gdyż 
obserwacje tych gwiazd mają wielu entuzjastów wśród miłośników astro-
nomii. Jak wiadomo, obserwacje te są cenne, gdyż wiele spośród nich może 
mieć znaczenie naukowe.
—  Rola cefeid w wyznaczaniu odległości różnych dalekich skupisk materii 
kosmicznej.
Wszystkie wymienione zagadnienia były przedmiotem wykładu, co uła-
twia indywidualne przygotowanie się do ćwiczenia. 
Ogólny podział gwiazd zmiennych
— fizycznie zmienne — obserwowane zmiany blasku są spowodowane skom-
plikowanymi procesami fizycznymi w gwieździe (zmiany blasku są rzeczy-
wiste);
– geometrycznie zmienne, czyli zaćmieniowe — obserwowane zmiany bla-
sku są spowodowane wzajemnymi zakryciami składników pary gwiazd w 
układach fizycznie podwójnych.
Jest wiele różnych typów gwiazd fizycznie zmiennych — najogólniej można 
je podzielić na zmienne: 
— regularnie — na przykład cefeidy,
— nieregularnie, a wśród nich nowe i supernowe.
Gwiazdy podwójne to pary gwiazd powiązane siłami wzajemnego przy-
ciągania. Oba składniki pary gwiazd krążą wokół wspólnego środka masy. 
W zależności od możliwości obserwacyjnego stwierdzenia podwójności 
gwiazdy (wyodrębniania obu składników układu) dzielą się one na:
1. Gwiazdy wizualnie podwójne. Obserwuje się je wizualnie lub fotogra-
ficznie. Stosując wystarczająco duże powiększenie, można wyodrębnić 
oba składniki pary. Jeśli znacznie różnią się one masą, to obserwuje się 
przemieszczanie się składnika o mniejszej masie wokół gwiazdy głównej. 
Okresy orbitalne są długie, przeważnie liczą kilkadziesiąt lub kilkaset lat.
2. Gwiazdy spektroskopowo podwójne. Ich budowę stwierdza się na pod-
stawie obserwacji spektroskopowych, wykazujących okresowe przesunię-
cia linii widmowych. Składnik, który wskutek ruchu orbitalnego zbliża się 
do obserwatora, daje w widmie linie przesunięte w kierunku fal krótszych. 
Składnik aktualnie oddalający się zachowuje się odwrotnie. 
3. Gwiazdy zaćmieniowe (geometrycznie zmienne). To bardzo ciasne układy 
gwiazd fizycznie podwójnych, których ruch orbitalny odbywa się w płasz-
czyźnie tworzącej niewielki kąt z promieniem widzenia. Dzięki temu 
z Ziemi obserwuje się okresowe zmiany jasności — okresowe zaćmienia. 
Kształt krzywej zmian blasku zależy od wielu czynników, między innymi 
od rozmiarów i jasności obu składników.
Każda gwiazda zaćmieniowa jest gwiazdą spektroskopowo podwójną. 
Niektóre gwiazdy spektroskopowo podwójne można obserwować jako 
zaćmieniowe.
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Przygotowując się do tego ćwiczenia, należy powtórzyć podręcznikowe 
wiadomości o gwiazdach neutronowych, których istnienie teoretycznie 
przewidzieli w 1934 roku Walter Baade (1893—1960) i  Fritz Zwicky (1898—
1974). Szczególną uwagę należy poświęcić pulsarom odkrytym obserwacyj-
nie u schyłku lat sześćdziesiątych ubiegłego stulecia. W tym celu należy sko-
rzystać z materiału podanego na wykładzie, podręczników oraz informacji 
zawartych w artykułach publikowanych w takich czasopismach, jak zalecany 
dwumiesięcznik Polskiego Towarzystwa Astronomicznego „Urania — Postępy 
Astronomii”, przynoszący każdorazowo dużą dawkę nowości z zakresu astro-
nomii naziemnej i pozaatmosferycznej. Czasopismo to jest również dostępne 
w Internecie. Uzupełnienie materiału o najnowsze doniesienia naukowe jest 
konieczne, gdyż wstępna część teoretyczna zamieszczona w  oryginalnym tek-
ście ćwiczenia zawiera krótki opis teorii pulsarów pochodzącej z lat siedem-
dziesiątych ubiegłego wieku. Oczywiście, wymaga to odpowiedniego uzupeł-
nienia. Przypomnijmy, że w liczbie niemal 2 tys. znanych pulsarów są rów-
nież nieliczne układy fizycznie podwójne, złożone z pulsara i — przeważ-
nie — białego karła. Do rzadkości należą układy podwójne złożone z pulsara 
i gwiazdy neutronowej, której obecność (a także masę) można wyznaczyć, 
badając ruch orbitalny pulsara. Wśród licznych odkryć ostatnich lat szczególną 
uwagę zwraca stwierdzenie, że obiekt PSRJ 0737-3039 stanowi układ fizyczny 
złożony z dwóch (!) pulsarów. Okresy rotacji obu składników wynoszą odpo-
wiednio 22 ms i 2,8 s. Okres orbitalny układu ma wartość 2h 24m. Z rozważań 
teoretycznych wspartych obserwacjami wynika, że za około 85 mln lat nastąpi 
zlanie się (koalescencja) obu składników. Wspomniane układy podwójne są 
badane szczególnie wnikliwie i traktuje się je jako swoiste, doskonałe labora-
torium fizyczne. Wyznacza się elementy orbity, a także ich poprawki relaty-
wistyczne. Pozwala to na testowanie teorii grawitacji. Nic więc dziwnego, że 
poszukiwania pulsarów to jeden z modnych i aktualnych tematów badaw-
czych. Służy im między innymi 64-metrowy radioteleskop w Obserwatorium 
Parkes, w Australii. 
Pulsary 
Autor ćwiczenia: Kurtiss J. Gordon  
z Massachusetts
Rys. 26. Pozostałość po wybuchu SN 1006
W 1006 roku w gwiazdozbiorze Wilka, w pobliżu 
Centaura, na niebie południowym wybuchła SN  
(α = 15h03m; δ = –41°56’). Dostrzeżono ją z wielu 
miejsc na Ziemi, między innymi z terytorium obec-
nych Chin, Japonii, Egiptu, Iraku, Włoch i Szwajcarii, 
gdyż była bardzo jasna – jaśniejsza od Wenus. Oce-
nia się, że w maksimum blasku osiągnęła widomą 
jasność –7,5 (lub nawet –8) magnitudo, tzn. tyle, 
ile Księżyc w kwadrze. Po 4-miesięcznym okresie 
widoczności zniknęła z nocnego nieba, by znów na 
krótko pojawić się po kilku miesiącach. Z chińskiej 
kroniki Sung Shi wynika, że tę gwiazdę obserwo-
wano z przerwami aż 10 lat, tj. od listopada 1006 
roku do maja 1016 roku. Walter Baade (1893–1960), 
obserwując gwiazdy do 20. wielkości, bezskutecznie 
poszukiwał optycznej pozostałości po tej SN.  
W 1965 roku udało się zlokalizować w badanym  
miejscu słabe źródło radiowe, a 10 lat poźniej –  
również źródło rentgenowskie. Podobnie zresztą  
jak w przypadku pozostałości po SN Tychona  
i Keplera. W 1976 roku kanadyjski astronom Sidney 
van der Bergh odkrył w pobliżu radioźródła słabe, 
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W  przygotowaniu do ćwiczenia można też skorzystać z informacji zawar-
tych w publikacji NASA pod adresami: http://www.jb.man.ac.uk/research/ 
pulsar, a także: http://www.jb.man.ac./news/doublepulsar/. 
Właściwe przygotowanie się do ćwiczenia wymaga również powtó-
rzenia ogólnych wiadomości na temat supernowych — podstawowe ich 
typy; mechanizm zjawiska; pozostałość po wybuchu: gwiazda neutronowa 
i otoczka; SN 1987 A; obserwacje supernowych w gromadach kulistych 
i bliższych galaktykach; rola supernowych w wyznaczaniu odległości we 
Wszechświecie.
Z materiału obserwacyjnego autor ćwiczenia wybrał wynik radiowych 
obserwacji trzech pulsarów: PSR 0809 + 74, PSR 0950 + 08 i PSR 0329 + 54. 
Obserwacje są zarejestrowane na częstotliwościach: 234 MHz, 256 MHz i 405 
MHz. W przypadku ostatniego pulsara zarejestrowano również pomiary na 
częstotliwości f = 1420 MHz. Materiały pochodzą z Radioastronomicznego 
Obserwatorium w Green Bank, w Zachodniej Virginii.
Z zarejestrowanych obserwacji dla każdego pulsara należy wyznaczyć:
—  Okres — na każdym rysunku jest podana skala sekundowa. Mierząc odleg-
łości między maksymalnymi pikami, otrzymuje się okres każdego pulsara. 
Dokładność wyznaczeń zależy, oczywiście, od dokładności pomiarów; 
autor ćwiczenia zaleca, by pomiar przeprowadzić z dokładnością do ułam-
ków milimetra.
—  Dyspersję (rozrzut) — na poszczególnych zapisach mierzy się ∆ t, czyli 
odstęp czasu między momentami zarejestrowania pików — właściwego 
i interferencyjnego. 
∆ t = 4,150 n D (1/f12 – 1/f22),
gdzie: 
 n — liczba elektronów w jednym centymetrze sześciennym,
 D — odległość w parsekach,
 ∆ t — dyspersja spowodowana oddziaływaniem fal radiowych z naładowanymi 
cząstkami (przeważnie elektrony) w ośrodku międzygwiazdowym; fale niskiej 
częstotliwości silniej ulegają oddziaływaniu. 
–  Odległość od obserwatora. W tym wypadku również korzystamy z  cyto-
wanego wzoru. W rezultacie obliczeń otrzymamy wynik w parsekach, pod-
stawiając do wzoru — zgodnie z sugestią autora — n = 0,03 elektronów na 
centymetr sześcienny. Autor podaje również wartości liczbowe członu 4,150 
(1/f12 – 1/f22), różnych f1 i f2.
(1)
bardzo cienkie włókno optyczne o długości 10’. 
Obserwacje naziemne i pozaatmosferyczne pozwo-
liły ocenić prędkość ekspansji fali uderzeniowej. 
Otrzymano wartość 2600 ±300 km/s i odległość  
SN: 1,8 ±0,3 kpc. Załączone fotografie pokazują, jak 
rozchodzi się fala uderzeniowa. Zdjęcie po lewej 
stronie wykonano w 1998 roku, zdjęcie po pra-
wej stronie – w 1986 roku; widać wyraźną róż-
nicę. Dodajmy, że w 1181 roku również zaobserwo-
wano SN (w Kasjopei, α = 2h06m; δ = +64°49’), która 
osiąg nęła zerową wielkość gwiazdową. Została 
ona dostrzeżona 6 sierpnia w południowych Chi-
nach, a dzień później odkryto ją niezależnie w Japo-
nii. Łącznie obserwowano ją 185 dni. Detektory pro-
mieniowania rentgenowskiego wchodzące w skład 
wyposażenia Chandry odkryły pozostałość po wybu-
chu w postaci źródła rentgenowskiego. W środku 
jest pulsar o okresie 1/15 części sekundy. Na pod-
stawie dotychczasowych badań ustalono, że udo-
kumentowano pojawienie się w naszej Galaktyce 
5 supernowych obserwowanych od 1106 roku
Końcowa część ćwiczenia jest poświęcona prezentacji (charakterystyka 
i opis stosownych fotografii) wybranych ciekawszych obiektów tej kategorii. Do 
takich można zaliczyć: pulsara w mgławicy Krab, jako pozostałość po wybuchu 
supernowej z 1054 roku, podwójne pulsary oraz te, wokół których krążą pla-
nety odkryte przez polskiego astronoma Aleksandra Wolszczana.
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Autorzy ćwiczenia Jay M. Pasachoff i Ronald W. Goebel proponują wyzna-
czenie odległości Małego Obłoku Magellana na podstawie analizy obserwacji 
4 cefeid, przynależnych do tego skupiska gwiazd. W tekście zadania zamiesz-
czono krzywe zmian blasku następujących gwiazd: HV 837, HV 1967, HV 
843, HV 2063. Krzywe zmian blasku otrzymano z fotograficznych obserwacji 
wykonanych przez Haltona C. Arpa, w ognisku 46-centymetrowego refraktora, 
w Południowej Afryce. 
Pierwszy krok rozwiązania polega na wyznaczeniu, z załączonych wykre-
sów zmian blasku, obserwowanej jasności czterech rozważanych cefeid. Następ-
nie ustala się okresy zmian blasku poszczególnych gwiazd i te dane służą do 
określania ich jasności absolutnych (pomocny jest wykres obrazujący zależność 
między okresem zmian blasku a jasnością absolutną). Kolejny krok rozwiąza-
nia polega na zastosowaniu równania:
M = m + 5 – 5 log d , 
gdzie: 
 d — odległość w parsekach.
Osiągnięcie końcowego rezultatu poprzedza wiele pośrednich obliczeń, 
których istotę i celowość autorzy opisują w tekście zadania.
 Zadanie
①  Przyjmujemy, że odległość Małego Obłoku Magellana od naszego Słońca 
wynosi 62 kps. Obliczyć, ile wynosi różnica (m — M) obserwowanych w tej 
galaktyce cefeid o największych jasnościach absolutnych.
Czy z Ziemi można zaobserwować w Małym Obłoku Magellana gwiazdy 







Cepheid Variables and Cosmic 
Distance Scale Jay M. Pasachoff  
and Ronald W. Goebel
Rys. 27. Galaktyka ESO 137-001
ESO 137-001 to galaktyka, która wchodzi w skład  
gromady Abell 3627, odległa od nas o 65 Mpc (około 
212 mln lat świetlnych). Spośród pozostałych galak-
tyk tej gromady wyróżnia się tym, że zawiera wiele 
młodych gwiazd zgrupowanych w ogromny jakby 
„warkocz” komety. Niektórzy autorzy mówią o nich 
„sieroce gwiazdy”. Astronomowie odkryli już kilka 
przykładów gwiazd, które – jak w przypadku ESO 
137-001 – uformowały się poza macierzystą galaktyką. 
Są to na przykład Kwintet Stefana i NGC 4388. Zdjęcie 
przedstawia obraz ESO 137-001 jako kompozycję 
obrazów optycznego i rentgenowskiego (Chandra)
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Ćwiczenie to jest obszerne i bardzo ważne, służy bowiem do omówienia 
elementów astronomii pozagalaktycznej. Indywidualne przygotowanie się do 
zajęć polega w tym przypadku na powtórzeniu następujących części materiału 
podanego podczas wykładu: 
—  obserwacyjne badanie ekspansji dalekich skupisk materii kosmicznej (prace 
Hubble’a i jego następców),
—  modele kosmologiczne,
—  ciemna materia.
W ćwiczeniu korzysta się z fotografii 5 galaktyk (z gromad: w Pannie, Wiel-
kiej Niedźwiedzicy, Koronie Północy, Wolarzu i Wężu Wodnym). Fotografie 
uszeregowano według wzrastających odległości rozważanych galaktyk. Obok 
każdej galaktyki umieszczono fotografię jej widma, wraz z laboratoryjnym 
widmem porównawczym. Na fotografii widma każdej galaktyki zaznaczono 
położenie linii H i K (linie zjonizowanego wapnia). Postępując według szcze-
gółowych wskazówek autora, z pomiarów widm poszczególnych galaktyk 
wyznacza się kolejno: redshift, prędkość ucieczki, a następnie ich odległości. 
W dalszej kolejności określa się „wiek” i „promień” Wszechświata. Na wid-
mach porównania oznaczono po 7 linii, a w tekście podano odpowiadające im 
długości fal w widmie laboratoryjnym. Korzystając z tego, dla każdej galaktyki 
określa się przesunięcie ku czerwieni, a następnie prędkość ucieczki według 
wzoru:
V = c (λ’ – λ)/λ.
Autor ćwiczenia zaleca, aby przyjąć — dla uproszczenia — prędkość światła 
c = 300 tys. km/s. Po wyznaczeniu średnic kątowych wyraża się je w radianach 
(mnożąc przez 210 tys., tj. stosując pewne uproszczenie, gdyż liczba sekund 
w radianie wynosi 206 265). W dalszym ciągu autor rekomenduje, aby w kolej-
nych obliczeniach założyć, że średnica liniowa przeciętnej galaktyki wynosi 
0,03 Mpc. 
Prawo Hubble’a
Autor ćwiczenia: Aneurin Evans
(1)
Rys. 28. Obszary formowania się 
młodych gwiazd
Proces powstawania gwiazd przebiega bezustannie. 
Współczesne obserwacje w zakresie widzialnym 
i podczerwieni pozwalają patrolować wiele obsza-
rów, które można nazwać kolebkami gwiazd. Na 
przykład można wymienić znany obiekt tego typu 
w Orionie czy też obszar wokół p Ophiuchi, odległy 
od nas zaledwie o 400 lat świetlnych, w którym 
zidentyfikowano około 300 gwiazd liczących co naj-
wyżej 300 tys. lat.
Fotografia mgławicy Carina, wykonana kosmicznym 
teleskopem Spitzera. Wyraźnie zarysowane słupy 
pyłowo-gazowe – tworzywo, z którego formują 
się młode gwiazdy. Mgławica jest stowarzyszona 
z olbrzymią gwiazdą η Carinae, której masa wielo-
krotnie przewyższa masę naszego Słońca. Mgławica 




„Wiek” i „promień” Wszechświata określa się na podstawie wzoru:
V = H · D, 
gdzie:
 V — prędkość (w km/s),
 D — odległość (w Mpc),
 H — stała Hubble’a.
Otrzymane wyniki wymagają wnikliwej analizy i dyskusji, gdyż zależą od 
wartości liczbowej stałej Hubble’a. Z astronomii pozagalaktycznej wiadomo, 
że Hubble początkowo podawał, iż wartość H = 540 km/s Mpc. Dalsze badania 
przynosiły coraz to nowsze wartości tej stałej. Jest to ogromnie ważna wiel-
kość fizyczna. Nic więc dziwnego, że wciąż różni autorzy dążą do uzyskania 
jak najwiarygodniejszej wartości liczbowej tej stałej. Stosuje się różne metody, 
których szczegółowe omawianie wykracza poza program wstępnych ćwiczeń. 
W drugiej połowie ubiegłego stulecia otrzymywano wartości H mieszczące się 
w zakresie od 50 ±7 km (Sandage, Tamman, 1982) do 90 ±10 km (Tully, 1993). 
Według obserwacji wykonanych przez Chandrę, stała ta ma wartość 77 km/s/
Mpc = 3,26 mln lat świetlnych/Mpc.
Omawiając wyniki ćwiczenia, przeprowadza się również dyskusję na 
tematy, o których wspomniano na wstępie, a przewidziano je do samodziel-
nego powtórzenia. Osobne, ważne miejsce w podsumowaniu ćwiczenia zajmuje 
omówienie bazy obserwacyjnej współczesnej kosmologii. Zwracamy uwagę, że 
do badania ewolucji Wszechświata konieczne są informacje o ewolucji różnych 
skupisk materii kosmicznej, w szczególności zaś galaktyk. Potrzebne są zatem 
opisy procesów przebiegających w ogromnej skali czasowej miliardów lat. To 
— jak się wydaje — niewykonalne zadanie można rozwiązywać dzięki coraz 
doskonalszym współczesnym teleskopom. Pozwalają one sięgnąć coraz głębiej 
w przestrzeń kosmiczną. Obserwujemy bowiem coraz słabsze obiekty, coraz 
słabsze galaktyki, a więc coraz odleglejsze. Światło biegnie od nich miliony lub 
nawet miliardy lat. Obserwując galaktykę oddaloną o pół miliarda lat, widzimy 
ją w istocie tak, jak wyglądała pół miliarda lat temu, tzn. w znacznie wcześ-
niejszej fazie ewolucyjnej. Warto uświadomić sobie, że spoglądając na niebo 
w dowolnym momencie, mamy w zasięgu obserwacji różne skupiska materii, 
(2)
(3)
Rys. 29. Gromada galaktyk Abell 2218 
jako soczewka grawitacyjna
Gromada galaktyk o nazwie Abell 2218 – w gwiazdo-
zbiorze Smoka – sfotografowana została za pośred-
nictwem teleskopu Hubble’a. Masywna gromada, 
odległa od nas o 3 mld lat świetlnych, odgrywa  
rolę soczewki grawitacyjnej, czego dowodem są 
zwielokrotnione obrazy galaktyki znajdującej się 
w tym samym kierunku, lecz znacznie dalej – jej  
redshift wynosi 5,58. Jest to młoda galaktyka, dość 
słabo widoczna. Poszczególne obrazy, wytworzone 
dzięki soczewce grawitacyjnej, mają oczywiście iden-
tyczne widmo – można zatem dokładnie wskazać 
wszystkie przynależne do tej samej galaktyki
które obserwujemy w różnych fazach ewolucyjnych, a zatem można powie-
dzieć — „w różnym wieku”. Jeśli potrafimy uszeregować je chronologicznie, to 
otrzymujemy tak potrzebne ciągi ewolucyjne. 
 Zadania
① W obserwowanej galaktyce stwierdzono, że linie w widmie są przesunięte 
ku czerwieni o z = 0,0432. Ile wynosi odległość galaktyki, jeśli założymy, że 
stała Hubble’a  liczy 50 km · s–1 · Mps–1?
② Jakie przesunięcie ku czerwieni wykazują linie w widmie galaktyki odleg-
łej o 1 Mpc od naszej Galaktyki?
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Bardzo liczne sztuczne ciała niebieskie spełniają różne zadania, dlatego też 
można je dzielić rozmaicie, na przykład: na badawcze i użytkowe lub niskopu-
łapowe i wysokopułapowe; budowane i finansowane przez jedno państwo albo 
przez zespoły międzynarodowe itd.
Wśród wysyłanych z Ziemi obiektów, najogólniej mówiąc, można wyróżnić: 
— sztuczne satelity Ziemi, ewentualnie innych ciał Układu Słonecznego,
— próbniki kosmiczne (sondy międzyplanetarne),
— statki załogowe. 
Od dnia 4 października 1957 roku (data startu Sputnika 1) Ziemię stale okrą-
żają różne sztuczne satelity, obiekty, które po osiągnięciu prędkości przewyż-
szającej pierwszą prędkość kosmiczną poruszają się po orbitach o różnej wyso-
kości, nachylonych do płaszczyzny równika pod różnymi kątami. Elementy 
orbity, jej wysokość, wyposażenie w aparaturę naukową i czas życia satelity 
dobiera się stosownie do zadań obiektu. Naziemne obserwacje tych obiektów, 
a także gromadzone przez nie pomiary różnych parametrów fizycznych stano-
wią cenny materiał naukowy; mają one również znaczenie gospodarcze. Dzięki 
obserwacjom Ziemi okiem satelity można monitorować zanieczyszczenie śro-
dowiska, śledzić powłokę chmur i  zachowanie pokrywy lodowej Antarktydy, 
co ma znaczenie dla całej Ziemi. Można też oceniać uprawy rolne i stan lasów. 
Śledząc cyklony, można ostrzegać mieszkańców danych regionów o zbliżającej 
się katastrofie. Satelity analizują przebieg temperatury w funkcji wysokości. 
Badają magnetosferę i strukturę pola magnetycznego w dużych odległościach 
od Ziemi. Rejestrują cząstki o dużych energiach pochodzące z wiatru słonecz-
nego i promieniowania kosmicznego. Satelity geofizyczne „pozwoliły” odkryć 
pasy promieniowania wokół Ziemi (tzw. pasy Van Allena). Wśród satelitów 
wyróżnia się obiekty wysyłane „na stałe”, tzn. takie, które wykonują swe zada-
nia tak długo, jak pozwala im na to stan techniczny. Uruchamia się też satelity, 
które po zrealizowaniu zadań wracają na Ziemię. Do tej grupy należą promy 
kosmiczne. Dotychczasowe wyniki (techniczne i naukowe) misji satelitarnych 




opracowaniu nawet skrótowo. Całościowa analiza dotychczasowego pokłosia 
satelitarnych badań naukowych to materiał na bardzo obszerną monografię. 
Próbniki kosmiczne (lub inaczej sondy kosmiczne) to bezzałogowe 
pojazdy międzyplanetarne skierowane do określonego (lub kilku) ciała niebie-
skiego w Układzie Słonecznym albo też do badania przestrzeni międzyplane-
tarnej. Jako przykład można tu wymienić misję Galileo lub Rosetta. Próbniki 
kosmiczne prowadzą bezpośrednie badania w obrębie Układu Słonecznego. 
Badają: Słońce, planety, planetoidy, satelity planet, komety. Pierwszą planeto-
idą, której obraz z niewielkiej odległości dotarł na Ziemię, jest Gaspra (numer 
katalogowy 951). Okazała się ona nieregularną bryłą o długości 119 km. Jej 
powierzchnia jest pokryta setkami kraterów. Galileo, który przeleciał obok 
Gaspry w październiku 1991 roku, zidentyfikował na jej powierzchni szcze-
góły o średnicy co najmniej 55 m. 
Mianem statki załogowe obejmuje się wszystkie pojazdy kosmiczne 
z ludźmi na pokładzie. Są to sztuczne satelity Ziemi (SSZ) lub okołoziemskie 
stacje orbitalne bądź też statki księżycowe (w przyszłości zapewne również 
wyprawy załogowe na Marsa).
Według definicji Międzynarodowej Federacji Astronautycznej, kosmonauta 
(astronauta) to uczestnik lotu pozaziemskiego, który wzniósł się na wysokość 
co najmniej 100 km. Do końca 2004 roku liczba kosmonautów (łącznie z sele-
nonautami) wzrosła do 437. Łączny czas lotów załogowych osiągnął 27 658 
ziemskich dni (ponad 75 lat). W otwartej przestrzeni kosmicznej (poza wnę-
trzem statków) ludzie spędzili ogółem prawie 100 ziemskich dni. Najdłużej, 
łącznie w trzech lotach, przebywał na orbicie Siergiej Awdiejew. W największej 
odleg łości od Ziemi (401 056 km) przebywali selenonauci — członkowie załogi 
Apolla 13 (Fred Haise, James Lovell i John Swigert). Statek ten z powodu awarii 
urządzeń zasilających nie lądował na powierzchni Księżyca, jedynie obleciał 
go i powrócił na Ziemię. Najdłuższy interwał czasu między dwoma kolejnymi 
lotami orbitalnymi — 36 lat i 8 miesięcy — przeżył John Glenn, który był też 
najstarszym astronautą, ostatni lot kosmiczny bowiem odbył w wieku 77 lat. 
Aż 7-krotnie w lotach orbitalnych uczestniczył Franklin Chang-Diez. 
Jak wiadomo, atmosfera ziemska znacznie ogranicza możliwości prowadze-
nia naziemnych obserwacji astronomicznych, ponieważ pochłania niemal całe 
promieniowanie elektromagnetyczne o falach krótszych niż widzialne. Jonos-
fera natomiast odbija, nie dopuszczając ich do powierzchni Ziemi, długie fale 
radiowe. W rezultacie możemy spoglądać w niebo tylko przez dwa niewielkie 
okna atmosferyczne. Przepuszczają one światło widzialne, skrawek podczer-
wieni i krótkie fale radiowe. Satelity badawcze astronomiczne mają więc za 
Rys. 30. Radarowe obserwacje planetoidy
W Układzie Słonecznym znajduje się ogromna  
liczba planetoid, zwanych też małymi planetami,  
planetkami lub asteroidami. Okrążają one Słońce  
po eliptycznych orbitach o rozmaitych mimośro-
dach. Dlatego też niektóre z nich mogą zbliżać się  
do Ziemi na niewielką odległość. Wśród nich wyróż-
nia się grupę planetoid kolizyjnych (Potentially 
Hazardous Asteroids – PHas), do których zaliczamy 
bryły o średnicy ponad 100 m, „podchodzące” do 
Ziemi na odległość mniejszą niż 0,05 j.a. Do dnia  
13 listopada 2010 roku zidentyfikowano 1164 takich 
obiektów. Żadnemu z nich nie grozi zderzenie  
z Ziemią. Oprócz tych planetoid, w naszym sąsiedz-
twie przewijają się stale małe okruchy skalne, które 
zazwyczaj bezkarnie mijają Ziemię. Gdyby któraś 
z nich zderzyła się z naszą planetą, spowodowałaby 
trzęsienie ziemi, być może połączone z tsunami. 
Takie skutki mogłaby wywołać na przykład pla-
netoida 2008 BC 15 – bryła o średnicy 20 m, która 
31 stycznia 2008 roku minęła Ziemię w odległości 
rzędu 300 tys. km, a widoczna była jako obiekt 15. 
wielkości gwiazdowej. Ciągłe patrolowanie nieba 
informuje o przelocie w pobliżu Ziemi różnych frag-
mentów materii międzyplanetarnej. I tak na przykład 
29 stycznia 2008 roku minęła Ziemię, w odległości 
nieco ponad 0,5 mln km, planetoida 2007 TU 24, 
obserwowana jako obiekt o jasności 10,3. wielkości 
gwiazdowej. Planetoida odkryta dnia 11 października 
2007 roku to bryła o średnicy 250 m.
Fotografia przedstawia wynik radarowych obserwa-
cji tej planetoidy. Sygnał radarowy wysłano z Puerto 
Rico, a jego odbicie od powierzchni planetoidy ode-
brano w Green Bank
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zadanie prowadzenie obserwacji astronomicznych we wszystkich przedziałach 
widma promieniowania elektromagnetycznego. Na podstawie takich obserwa-
cji zrodziła się astronomia pozaatmosferyczna. 
Działy astronomii pozaatmosferycznej 
Astrofizyka wysokich energii obejmuje obserwacje promieniowania 
γ, kwanty γ o energiach powyżej jednej 1 MeV, λ ≤ 0,01 nm. Bada promie-
niowanie gamma emitowane przez Słońce oraz różne źródła galaktyczne 
i pozagalaktyczne. Kwanty gamma o tak wysokich energiach powstają głów-
nie w wyniku oddziaływania promieniowania korpuskularnego z materią 
i promieniowaniem w przestrzeni kosmicznej. Na tle gwiazdozbioru Strzelca 
znajduje się ogromna czarna dziura — silne źródło promieniowania wyso-
koenergetycznego, emitującego między innymi kwanty gamma o energiach 
dochodzących do 10 TeV. Ciągle jeszcze nie ma pewności co do tego, jaki 
jest mechanizm powstawania tego promieniowania. Już w początkowym 
okresie, w wyniku kilkuletnich badań prowadzonych przez różne satelity, 
stwierdzono, że promieniowanie gamma jest anizotropowe. Kwanty o ener-
giach powyżej 100 MeV pochodzą z naszej Galaktyki, gdyż koncentrują się 
w pobliżu płaszczyzny równika galaktycznego. Omawiane promieniowanie 
dociera również z okolic biegunów Galaktyki, lecz pochodzi spoza niej. Obie 
składowe promieniowania gamma dają widmo energetyczne o innym kształ-
cie, co sugeruje, że powstają w wyniku działania różnych mechanizmów. Już 
w początkowej fazie funkcjonowania tego działu astronomii zidentyfiko-
wano dwa dyskretne źródła promieniowania gamma — w mgławicy Krab 
i Vela — które stanowią pozostałość po wybuchach supernowych. Ważnym 
i trudnym problemem jest wyznaczanie współrzędnych tych źródeł, a także 
ich identyfikacja z optycznymi odpowiednikami. W tym celu korzysta się 
z archiwów klisz zawierających fotografie wykonywane w różnych obserwa-
toriach naziemnych, posiadających rezultaty długich ciągów obserwacyjnych, 
wykonywanych w trakcie realizacji różnych programów badawczych. Nad-
mieńmy, że rozbłysk gamma, zaobserwowany dnia 5 listopada 1979 roku, ma 
swój odpowiednik optyczny sfotografowany jeszcze w 1901 roku. Do wielu 
zaskakujących odkryć zalicza się także rozbłyski promieniowania gamma 
(burstery = Gamma Ray Bursts lub krótko GRB). Te silne, krótkie (od 3 · 10—3s 
Rys. 31. Niebo w promieniach gamma
Satelity serii HEAO (Hight Energy Astronomy Obser-
vatory) w latach 1979–1981 prowadziły między 
innymi obserwacje niskoenergetycznego promie-
niowania gamma.
Satelity serii CGRO (Compton Gamma Ray Observa-
tory) w latach 1991–2000 sporządziły mapy licznych 
źródeł promieniowania gamma – galaktycznych 
i pozagalaktycznych. Wśród nich są gwiazdy neu-
tronowe, czarne dziury, pozostalości po wybuchach 
supernowych SN, aktywne jądra galaktyk i kwazary.
Od 2002 roku działa sztuczny satelita Integral (Inter-
national Gamma Ray Astrophysics Laboratory), który 
bada źródła gamma w przedziale od 15 keV do 10 
MeV. W naszej Galaktyce źródła gamma skupiają się 
– jak widać – w pobliżu równika galaktycznego
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do 1 000 s) błyski gamma odkryto już w 1967 roku. Wykazują rozkład ani-
zotropowy, następują w odległych galaktykach. Systematyczne obserwacje 
kwantów wysokiej energii zapoczątkował SSZ Einstein z serii HEAO (High 
Energy Astronomy Observatory). W latach 1977—1981 satelita HEAO 2 odkrył 
około 1 tys. takich źródeł.
Spośród wielu satelitów i sond międzyplanetarnych, które badały lub 
nadal badają ten zakres promieniowania, warto wymienić satelitę Europej-
skiej Agencji Kosmicznej INTEGRAL. Jest on przystosowany do obserwacji 
kosmicznych źródeł wysokoenergetycznego promieniowania takich źródeł, 
jak na przykład Cygnus X-1. Ten bardzo silny obiekt, odległy od Ziemi o około 
10 tys. lat świetlnych, tworzy wraz z gwiazdą HDE 226868 (niebieski nadol-
brzym o temperaturze powierzchni około 31 tys. K) układ fizycznie podwójny. 
Wielu znawców zagadnienia sądzi, że Cygnus X-1 jest czarną dziurą, która 
pożera swego towarzysza, tzn. gwiazdę HDE 226868. Towarzyszy temu emi-
sja promieniowania X wysyłanego przez gaz, który z olbrzymią prędkością 
wędruje z gwiazdy do czarnej dziury. Cygnus X-1, jako bardzo silne i badane 
od wielu lat źródło wysokoenergetyczne, posłużył za wzorzec przydatny we 
wstępnej fazie pracy nad justowaniem instrumentów pokładowych Integrala. 
Ten satelita bada również wspomniane wcześniej GRB. Pierwsza okazja nada-
rzyła się 25 listopada 2002 roku. Obserwacje GRB są bardzo ważne, ponieważ 
ciągle brak spójnej teorii tłumaczącej powstawanie tych wybuchów. Rozważa 
się różne mechanizmy, a wśród nich hipotezę, że mogą to być ślady wybuchów 
gwiazd hipernowych, czyli niezwykle masywnych gwiazd kończących swą 
ewolucję.
Astronomia neutrinowa. Koncepcja istnienia neutrin pojawiła się jeszcze 
pod koniec pierwszej połowy ubiegłego stulecia, a kilkadziesiąt lat później 
prawdziwość jej została potwierdzona eksperymentalnie. 
Z czasem okazało się, że te niezwykle przenikliwe cząstki można podzie-
lić na neutrina elektronowe, mionowe i taonowe. Dalsze badania dowiodły, 
że niektóre neutrina elektronowe przekształcają się w mionowe lub taonowe. 
Okazało się również, że neutrina nie są — jak pierwotnie sądzono — bezma-
sowe, lecz mają masę bardzo znikomą. Zatem badając ewolucję Wszechświata, 
w jego łącznej masie należy również uwzględniać niewielki, ale rzeczywisty 
składnik — masę neutrin.
Obserwacje neutrin mają kapitalne znaczenie, cząstki te bowiem wywodzą 
się z wnętrza Słońca i gwiazd, dlatego też stanowią istotne uzupełnienie naszej 
wiedzy na temat przemian jądrowych przebiegających w centrum gwiazd, 
gdzie nie sposób sięgnąć obserwacyjnie. 
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Astronomia neutrinowa jest nauką bardzo młodą, spokrewnioną z astrofi-
zyką wysokich energii i z fizyką cząstek elementarnych. Jako najmłodszy dział 
astronomii pozaatmosferycznej dobrze mieści się w bieżącym rozdziale, cho-
ciaż stosowana w niej aparatura badawcza bynajmniej nie znajduje się w prze-
strzeni kosmicznej, lecz… głęboko pod ziemią, ponieważ w ten sposób ograni-
cza się dopływ promieniowania kosmicznego. 
Obserwatoria neutrinowe są wyposażone w potężne teleskopy neutri-
nowe (a ściślej — detektory neutrin). Jest ich kilkadziesiąt, a rozmieszczone 
są w różnych częściach świata. Na przykład japoński Super-Kamiokande 
(uruchomiony w 1996 roku) to olbrzymi zbiornik zawierający kilkadziesiąt 
tysięcy ton wody i kilkanaście tysięcy fotopowielaczy. Dotychczas udało się 
zarejestrować neutrina słoneczne i (co stanowi bezprecedensowy ewenement!) 
neutrina wyemitowane podczas wybuchu supernowej SN 1987, które dotarły 
do kilku ziemskich detektorów (jak się okazało w toku dalszych opracowań 
obserwacji — jeszcze przed możliwością zaobserwowania zjawiska w dzie-
dzinie optycznej). 
Na podstawie dotychczasowych badań potrafimy oszacować, że liczba neu-
trin wysyłanych przez Słońce w ciągu każdej sekundy jest rzędu 2 · 1038. Łatwo 
więc obliczyć, że w ciągu każdej sekundy przez jeden centymetr kwadratowy 
powierzchni Ziemi przelatuje 6 · 1010 neutrin, czego — jak wiadomo — w ogóle 
nie odczuwamy.
Astronomia rentgenowska, której początki sięgają wczesnych lat siedem-
dziesiątych ubiegłego stulecia, bada źródła promieniowania rentgenowskiego 
i  pracuje w obszarze 0,01 nm ≤ λ ≤ 10 nm. Bada współrzędne oraz natężenie 
promieniowania galaktycznych i pozagalaktycznych źródeł rentgenowskich. 
Wśród galaktycznych źródeł rentgenowskich wyróżniamy: składniki rentge-
nowskie w układach fizycznie podwójnych, pulsary, gwiazdy nowe i niektóre 
inne zmienne oraz mgławice. Obfitym źródłem tego promieniowania jest oko-
lica jądra Galaktyki. Zawarta w jej wnętrzu czarna dziura jest otoczona mię-
dzy innymi pozostałościami po wybuchach supernowych, które obficie emitują 
silne promieniowanie rentgenowskie. Takie promieniowanie dochodzi rów-
nież ze źródeł pozagalaktycznych. Są wśród nich niektóre galaktyki, gromady 
galaktyk i kwazary. Dość wcześnie stwierdzono, że Słońce jest bardzo silnym 
źródłem rentgenowskim; odkryto polaryzację słonecznego promieniowania 
rentgenowskiego w przedziale rentgenowskim o energii 15 keV. Warto pamię-
tać, że bieżące rentgenowskie obrazy Słońca, z satelitów SOHO i GOES, można 
stale oglądać pod adresem http://umbra.nascom.nasa.gov/images/latest.html lub 
http://www.sec.noaa.gov/sxi/latest.html. Przedstawione tam satelitarne obrazy 
Rys. 32. Orion w świetle rentgenowskim
Gwiazdozbiór zimowego nieba Orion to obiekt bar-
dzo ważny ze względów dydaktycznych, zwłaszcza 
przy zapoznawaniu się z klasyfikacją widmową. Orion 
składa się z gwiazd różnych typów widmowych. 
Betelgeuse (α Ori – typu M1) jest wyraźnie czerwo-
nawa, Rigel (β Ori – typu B8) natomiast – niebieskawa. 
Ten efekt jest doskonale widoczny na fotogra-
fii, którą wykonał Matthew Spinelli szerokokątną 
kamerą, na filmie pokrytym emulsją uczuloną na fale 
świetlne o barwach od niebieskiej do czerwonej. Po 
5-minutowej ekspozycji w ognisku kamery uzyskano 
obrazy wielu, nawet dość słabych gwiazd. Cytowaną 
fotografię można odszukać na stronie „Astronomy 
Picture of the Day”, pod datą 7 lutego 2003 roku.
Po zapoznaniu się z wyglądem gwiazdozbioru 
(obserwacje z pomocą mapy nieba) należy sięgnąć po 
satelitarne zdjęcie, które wykonał satelita Chandra. To 
okazja, aby poznać elementy astronomii rentgenow-
skiej, Chandra bowiem jest satelitą rentgenowskim, na 
orbicie znajduje się od dnia 23 lipca 1999 roku. Wśród 
jego „trofeów” należy wymienić między innymi rent-
genowskie obserwacje pozostałości po wybuchach 
supernowych: Casjopea A, Krab, SN IC 443, SN 1987. 
Promieniowanie X pochodzi również z czarnych dziur 
i ich okolic. Dzięki takim obserwacjom stwierdzono na 
przykład, że galaktyka NGC 62 40 posiada w centrum 
dwie olbrzymie czarne dziury, które wzajemnie się 
okrążają. Ściągają one materię (akrecja) i najpraw-
dopodobniej po kilkunastu milionach lat połączą 
się w supermasywny obiekt – w gigantyczne jądro. 
Promieniowanie rentgenowskie spotyka się również 
w pobliżu źródeł promieniowania gamma i w pobliżu 
gwiazd ciągu głównego. Obserwacje prowadzone 
przez Chandrę potwierdzają istnienie ciemnej materii. 
Na ten temat wnioski wypływają z obserwacji galak-
tyki NGC 720. Opracowanie obserwacji rentgenow-
skich tej galaktyki wykonane przez naukowców 
z różnych ośrodków prowadzi do wniosku, że wokół 
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rentgenowskie są stale aktualizowane1. Bada się również „zgęstki” w koronie 
słonecznej, charakteryzujące się bardzo wysoką temperaturą. Zapoczątkowano 
kompletowanie informacji o obszarach, w których tworzą się i rozpoczynają 
wybuchy. Bada się strukturę korony słonecznej i jej związek z polem magne-
tycznym, chromosferę, a także rejestruje się parametry fizyczne w różnych 
obszarach (gęstość plazmy, temperaturę, skład chemiczny spokojnej korony). Tu 
również poważnym zadaniem jest poszukiwanie optycznych odpowiedników 
źródeł rentgenowskich. Systematyczne obserwacje 12 grudnia 1970 roku zapo-
czątkował SSZ Uhuru = Explorer 42, lecz przełomową datą w  historii astrono-
mii rentgenowskiej był dzień startu SSZ Einstein = HEAO (13 listopada 1978 
roku). Astronomowie z zaskoczeniem przyjęli pierwsze wyniki obserwacji tego 
satelity. Silne źródło Cygnus X-3 okazało się asocjacją typu O. Zidentyfikowano 
w niej 6 młodych, bardzo gorących gwiazd. Einstein wytropił kilkanaście źró-
deł rentgenowskich w Orionie. Najsilniejsze z nich jest związane z  tzw. Trape-
zem. Jest to układ wielokrotny, złożony z gwiazd o jasności od 5 magnitudo do 
6 magnitudo. Szczególną uwagę skupiły obserwacje „najmłodszych” pozosta-
łości po wybuchach supernowych. Rentgenowska jasność pulsara w mgławicy 
Krab, stanowiącej pozostałość po wybuchu supernowej z 1054 roku, dorównuje 
— jak się okazało — jasnością całej mgławicy. Pulsar w gwiazdozbiorze Vela, 
„widziany” w promieniach X jako jasna plamka o średnicy kilku minut kąto-
wych i stałej jasności rentgenowskiej, w pozostałych przedziałach widmowych 
jest obiektem o zmiennej jasności.
W galaktyce M 31 (Wielka Mgławica w Andromedzie) SSZ Einstein wykrył 
72 źródła rentgenowskie (wśród nich 7 gromad kulistych), co pozwoliło stwier-
dzić, że w tej galaktyce promieniowanie rentgenowskie pochodzi ze źródeł 
tego samego typu, co w naszej Galaktyce. Eta Carinae — jak się okazało — 
obejmuje między innymi 6 rentgenowskogorących gwiazd typu O w bardzo 
wczesnych stadiach ewolucji. Silne radioźródło Centaur A jest również źró-
dłem rentgenowskim. Einstein obserwował aktywne jądra galaktyk i gromady 
galaktyk. Do końca 1978 roku naliczono 325 różnych źródeł rentgenowskich, 
a po kolejnych dwu latach liczba ich wzrosła do 10 tys. Liczby te dobrze obra-
zują burzliwy rozwój tego nowoczesnego działu astronomii pozaatmosferycz-
nej. Warto podkreślić, że podczas niedawnego przejścia Wenus przed tarczą 
1 Najlepiej sięgnąć do codziennego serwisu „Spaceweather.com”, gdzie w dziale „SOHO” 
oraz „Current solar images” można obejrzeć aktualne obrazy Słońca wykonane w różnych 
barwach, w świetle monochromatycznym, z pokładów różnych pozaziemskich obserwatoriów. 
Z tego serwisu jest dostęp do archiwum, dzięki czemu można w dowolnym momencie wyko-
rzystać żądane obrazy Słońca.
galaktyki NGC 720 występuje halo złożone z ciemnej 
materii.
Na zdjęciu rentgenowskim Oriona uwagę odbiorcy 
skupia również mgławica M42, która jest „kolebką” 
młodych gwiazd. Odległy o 1,5 tys. lat świetlnych 
obiekt liczy zaledwie kilka milionów lat
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Słońca, w dniu 8 czerwca 2004 roku, przeprowadzono niesłychanie ciekawą 
serię obserwacji Słońca w promieniach X (satelita GOES). 
Od lipca 1999 roku pracuje satelitarne obserwatorium astronomiczne AXAF 
(Advanced X-ray Astrophysics Facility), bardziej znane pod nazwą Chandra (na 
cześć Chandrasekhara). Już w początkowej fazie obserwacji satelita ten odkrył 
między innymi potężną (o długości 25 tys. lat światła) strugę materii pocho-
dzącą z aktywnej galaktyki Centaur A. Obserwuje między innymi pozostałości 
po wybuchach supernowych, jak na przykład pulsara, i jego otoczenie na tle 
gwiazdozbioru Żagiel (Vela) — pozostałość po wybuchu SN, który nastąpił 
około 100 tys. lat temu, a w gwiazdozbiorze Kasjopei — pozostałość po wybu-
chu Novae Tychonis z 1572 roku. 
Chandra wykonała też między innymi obserwacje galaktyki NGC 720. 
Opracowanie uzyskanego materiału doprowadziło badaczy do wniosku, że 
w galaktyce tej znajduje się znaczna ilość ciemnej materii. Analiza obrazu rent-
genowskiego galaktyki NGC 720 i porównanie z fotografią wykonaną w świetle 
widzialnym pozwoliły sformułować wniosek, że oddziaływanie grawitacyjne 
otoczki z materią tworzącą galaktykę jest zbyt silne, jak na możliwości tamtej-
szych gwiazd i gazu. Trzeba zatem uwzględnić jeszcze składową pochodzącą 
od ciemnej materii. To odkrycie traktuje się jak kolejny dowód na istnienie ciem-
nej materii. Inne rewelacje autorstwa Chandry to odkrycie dwóch supermasyw-
nych czarnych dziur w centrum jednej galaktyki — NGC 6240. Na zdjęciach 
rentgenowskich widać w niej dwa obiekty. Są to dwie supermasywne, okrąża-
jące się czarne dziury, odległe obecnie o około 3 tys. lat świetlnych. Wysysają one 
materię z okolicznej przestrzeni, dzięki czemu wzrastają. W przyszłości, po kil-
kunastu milionach lat, utworzą najprawdopodobniej jedną gigantyczną czarną 
dziurę, czemu towarzyszyć będzie silna emisja fal grawitacyjnych.
Masywna galaktyka NGC 6240, oddalona o 400 mln lat świetlnych, jest 
interpretowana jako obiekt, który powstał w wyniku zderzenia i połączenia się 
dwóch galaktyk. Opisane odkrycie jest jednym z wielu, które mają ogromne 
znaczenie dla lepszego poznania ewolucji galaktyk. Istotne odkrycia często 
rodzą się w wyniku współpracy badaczy pracujących w różnych, pozornie 
odległych dziedzinach astronomii. Za przykład może służyć niedawne odkry-
cie gromady galaktyk odległych aż o 9 mld lat świetlnych. Jest to najdalsza 
spośród znanych dotąd gromad. Poznanie jej ma kapitalne znaczenie, tak 
odległy bowiem obiekt jest, oczywiście, bardzo młody — jest przecież obser-
wowany w bardzo wczesnym stadium rozwojowym. Kolejność zdarzeń była 
następująca. Rentgenowski satelita XMM-Newton prowadził badanie aktyw-
nej galaktyki NGC 7314. Astronomowie, analizując przekazane przez niego 
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zdjęcia rentgenowskie galaktyki, rozpoznali na jej obrzeżu dodatkowe słabe 
źródło rentgenowskie. Po oznaczeniu współrzędnych źródła skierowano nań 
teleskop VLT w celu przeprowadzenia obserwacji optycznych. Rychło wykryto 
tam obecność kilkunastu galaktyk. Późniejsze badania spektroskopowe wyka-
zały, że mają one identyczne poczerwienienie, wynoszące 1,4. Na tej podsta-
wie stwierdzono, że tworzą gromadę o odległości 9 mld lat świetlnych. Inny 
„gorący” temat, który skupia uwagę wielu badaczy, to błyski gamma, po któ-
rych zazwyczaj pojawia się poświata rentgenowska, uchwytna niekiedy rów-
nież w innych przedziałach widmowych. Zjawisko zaobserwowano po raz 
pierwszy u schyłku lat sześćdziesiątych ubiegłego wieku. Błyski gamma poja-
wiają się nieoczekiwanie, z nieprzewidzianych kierunków. Mogą — jak się 
okazało — pochodzić z odległości nawet rzędu 10 mld lat świetlnych, a więc 
są to zjawiska o nieprawdopodobnie dużej mocy. Można w nich wyróżnić 
dwie grupy. Pierwsza to krótkotrwałe błyski, o czasie trwania krótszym od 2 
sek. Wśród nich prym wiedzie ultrakrótki błysk, zaobserwowany dnia 9 maja 
2005 roku, trwający zaledwie 0,03 sek. W literaturze astronomicznej oznacza 
się go jako GBR 050509 B. Jego pozycję na sferze określono z niebywałą dotąd 
precyzją aż 8 sek. Na powierzchni koła o promieniu 8 sek. kątowych znajduje 
się 5 potencjalnych źródeł błysku. Jedno z nich to fragment, a raczej część 
obrzeża ogromnej eliptycznej galaktyki, obserwowanej jako obiekt 17. wiel-
kości gwiazdowej, odległej o niemal 3 mld lat świetlnych. Analiza dotych-
czasowych obserwacji pozwala sądzić, że mogą być dwie przyczyny tych zja-
wisk, a mianowicie fuzja dwóch gwiazd neutronowych lub wybuch gwiazdy 
hipernowej (hipernowa — gwiazda o masie kilkadziesiąt razy przewyższa-
jącej masę Słońca). Błyski gamma śledzą satelity rentgenowskie, wśród nich 
Chandra, a od dnia 20 listopada 2004 roku również SSZ Swift. Jest to ame-
rykańsko-brytyjsko-włoski obiekt skonstruowany specjalnie do badania bły-
sków gamma. 
Astrofizyka w nadfiolecie. Dziedzina ta wyodrębniła się z astrofizyki 
obserwacyjnej. Zajmuje się badaniem skupisk materii, a w szczególności 
gwiazd — zwłaszcza wczesnych typów widmowych — w zakresie nadfio-
letu. Ten przedział widmowy obejmuje fale elektromagnetyczne o długościach 
od 10 nm do 400 nm, tj. od 100 Å do 4 000 Å, a dzieli się umownie na „skrajny” 
nadfiolet (od 10 nm do 100 nm), pochłaniany w przestrzeni międzygwiazdo-
wej przez wodór, „daleki” nadfiolet (od 100 nm do 200 nm) i „bliski” nadfio-
let (od 200 nm do 400 nm). Promieniowanie nadfioletowe jest niemal w cało-
ści pochłaniane przez tlen i azot atmosferyczny, dlatego astrofizyka w nadfio-
lecie mogła rozwinąć się dopiero po zastosowaniu przyrządów pomiarowych, 
Rys. 33. Nasza Galaktyka w ultrafiolecie
Początki astrofizyki w ultrafiolecie sięgają drugiej 
połowy lat sześćdziesiątych ubiegłego wieku, jednak 
prawdziwy rozkwit tego działu astronomii rozpoczął 
się dopiero u schyłku lat siedemdziesiątych. Sprawił 
to SSZ IUE (International Ultrafiolet Explorer), który 
wszedł na orbitę geostacjonarną i przez 18 lat wyko-
nał ponad 100 tys. pomiarów za pomocą spektro-
grafów przystosowanych do obserwacji krótkofa-
lowej części widma. Rezultaty obserwacji (kwazary, 
galaktyki, gwiazdy, gromady gwiazd, mgławice, 
nowe i supernowe) przedstawia załączona mapa. 
Widać skupisko tych źródeł w pobliżu równika galak-
tycznego
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wysyłanych na pokładach sztucznych satelitów Ziemi w górne (bardzo rozrze-
dzone) warstwy atmosfery lub ponad nią. Obserwacje widm gwiazd w obsza-
rze promieniowania nadfioletowego — zwłaszcza gwiazd wczesnych typów 
widmowych — są niezwykle cenne, głównie z tego względu, że gwiazdy 
te emitują niemal całe promieniowanie w dalekim nadfiolecie. Wyniki tych 
obserwacji mają kluczowe znaczenie dla tego działu astrofizyki teoretycznej, 
który zajmuje się tworzeniem modeli budowy i ewolucji gwiazd. Omawiany 
dział astronomii pozaatmosferycznej zajmuje się również badaniem ekstynkcji 
międzygwiazdowej, spowodowanej obecnością pyłu, a konkretnie — poszu-
kiwaniem relacji między długością fali a wartością współczynnika ekstynkcji, 
który w nadfiolecie wykazuje odmienny przebieg niż w przedziale widzial-
nym. Bada się również rozkład obłoków wodoru międzygwiazdowego, a także 
pozagalaktyczne źródła promieniowania, którymi są różne galaktyki i kwa-
zary. Lista tematów badawczych zawiera jeszcze wiele innych pozycji. Doty-
czą one Układu Słonecznego, naszej Galaktyki i obiektów pozagalaktycznych. 
Obserwacje w nadfiolecie sporadycznie wykonywano już we wczesnych latach 
sześćdziesiątych minionego wieku, systematyczny program badawczy zapo-
czątkował w styczniu 1978 roku SSZ IUE (International Ultraviolet Explorer). 
Umieszczony na orbicie geosynchronicznej, o wysokości apogeum 45 887 km 
i wysokości perygeum 25 669 km, przez wiele lat (do września 1996 roku) prze-
kazywał wyniki systematycznych obserwacji. Poczynił on też wiele spektaku-
larnych spostrzeżeń. Dostrzegł na przykład zorzę polarną na Jowiszu, odkrył 
obłok gazu o wysokiej temperaturze i małej gęstości otaczający naszą Galak-
tykę. Zarejestrował „podwójnego kwazara”, który okazał się pojedynczym 
obiektem, obserwowanym jako podwójny w wyniku oddziaływania soczewki 
grawitacyjnej. Rolę jej odgrywa masywna galaktyka znajdująca się między 
nami a kwazarem. 
Astronomia pozaatmosferyczna w dziedzinie widzialnej. Ten dział astro-
nomii zajmuje się promieniowaniem ciał niebieskich w przedziale widmowym 
380 nm < λ < 760 nm. Stanowi rozszerzenie i uzupełnienie naziemnej astrono-
mii obserwacyjnej. Astronomia pozaatmosferyczna prowadzi obserwacje wolne 
od zakłócających wpływów atmosfery ziemskiej, a więc wolne od refrakcji, 
scyntylacji i ekstynkcji (absorpcji) atmosferycznej. Olbrzymie koszta budowy 
odpowiednich przyrządów i  kłopoty związane z umieszczaniem ich na oko-
łoziemskich orbitach okazują się niczym w porównaniu z korzyściami, które 
czerpiemy z pomyślnej realizacji misji kosmicznych. 
Sztuczne satelity Ziemi i sondy kosmiczne wyposaża się w przyrządy do 
pomiarów pozycyjnych, fotometrycznych i spektroskopowych. Fotograficzne 
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obserwacje widm gwiazd są podstawą do klasyfikacji jedno-, dwu- i trójpara-
metrowej; stanowią też podstawę wyznaczania: temperatury fotosfer gwiazd, 
prędkości radialnej, ruchu obrotowego i wielu innych ważnych cech fizycznych 
gwiazd. Określa się współrzędne gwiazd, komet, planetoid i innych obiektów. 
Dzięki nim otrzymuje się znacznie wyższą zdolność rozdzielczą. 
W tym dziale astronomii doniosłą rolę odgrywa teleskop kosmiczny Hub-
ble’a, wyniesiony na orbitę o wysokości 600 km w kwietniu 1990 roku przez 
prom kosmiczny Discovery. Wyposażony w zwierciadło o średnicy 2,4 m, 
bogato i różnorodnie oprzyrządowany, początkowo był korygowany i przysto-
sowywany do obserwacji, które stanowiły wtedy i nadal stanowią bogate źró-
dło wiadomości nie tylko o Układzie Słonecznym, lecz również bardzo odleg-
łych skupiskach materii kosmicznej.
Dorobek tego działu astronomii kolosalnie wzbogacił się także dzięki SSZ 
Hipparcos, który w 1989 roku prowadził obserwacje pozycyjne i fotometryczne 
dużej liczby gwiazd. Przetworzenie danych dostarczonych przez Hipparcosa 
pozwoliło opracować katalog około miliona gwiazd jaśniejszych od 12. wielko-
ści. Dokładność wyników znacznie przewyższa rezultaty obserwacji naziem-
nych. W przypadku pozycji waha się ona w granicach od 0,03 sek. do 1 sek. 
łuku, dla jasności natomiast sięga 0,03 magnitudo. 
Do astronomii pozaatmosferycznej w dziedzinie widzialnej można też zali-
czyć geodezję satelitarną. 
Geodezja satelitarna jest działem geodezji kosmicznej. Zajmuje się teore-
tycznym (przetwarzanie danych obserwacyjnych, rozwiązywanie zagadnień 
ogólnych) i praktycznym (metody obserwacji i aparatura) rozważaniem zagad-
nień geodezyjnych, na podstawie naziemnych obserwacji SSZ i innych sztucz-
nych obiektów kosmicznych. Materiał obserwacyjny kompletuje się głównie, 
fotografując sztuczne satelity na tle gwiazd za pomocą specjalnie skonstruowa-
nych kamer bądź też mierząc odległość i prędkość satelitów metodami radio-
lokacyjnymi i laserowymi. Oprócz wyznaczania współrzędnych wybranych 
punktów powierzchni Ziemi, z jej pomocą można uzyskać dokładne charakte-
rystyki ziemskiego pola grawitacyjnego. Na podstawie pozycyjnych obserwacji 
synchronicznych SSZ, wykonywanych z różnych punktów powierzchni globu 
ziemskiego, określa się wzajemne położenie i odległości lądów oraz wysp. 
Nawiązywanie sieci triangulacyjnych, rozpiętych na różnych kontynentach, 
dokonywane dotąd metodami astronomicznymi, a przeprowadzane podczas 
zaćmień Księżyca, przejść planet wewnętrznych przed tarczą Słońca lub pod-
czas innych zjawisk typu zaćmień, należało do trudnych zadań ze względu na 
nieregularność występowania tych zjawisk, metodykę ich obserwacji i ogra-
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niczoną możliwość wykonywania obserwacji wymagających dobrej pogody. 
Metodami geodezji satelitarnej bada się ruchy biegunów ziemskich i konty-
nentów. Zastosowanie lasera pozwoliło rozszerzyć metody geodezji satelitar-
nej na obserwacje Księżyca. Najlepsze wyniki otrzymuje się, wykonując obser-
wacje satelitów okrążających Ziemię po orbitach rozmaicie nachylonych do 
płaszczyzny równika niebieskiego. Na potrzeby triangulacji satelitarnej sate-
lity geodezyjne umieszcza się na orbitach o wysokości od 4 tys. km do 6 tys. 
km. Zagadnienia dynamiczne geodezji satelitarnej rozwiązuje się, korzystając 
z obserwacji satelitów o dużych masach, umieszczonych na orbitach o wyso-
kości około 3 tys. km.
U schyłku lat siedemdziesiątych ubiegłego stulecia został uruchomiony, 
początkowo tylko na potrzeby wojskowe, nawigacyjny system GPS (Global 
Positioning System). GPS obejmuje sieć 24 satelitów okrążających Ziemię po 
orbitach nachylonych do płaszczyzny równika ziemskiego pod kątem 55°. 
Każdy satelita obiega Ziemię dwa razy w ciągu doby, w średniej odległości 
20 200 km od powierzchni naszej planety. Rozmieszczenie satelitów na orbi-
tach zaprojektowano tak, że z danego punktu powierzchni Ziemi o dowolnej 
porze można każdorazowo obserwować co najmniej 4 satelity. Satelity emitują 
sygnały radiowe stosowane w geodezji i w nawigacji lotnicznej, morskiej oraz 
samochodowej. Zależnie od klasy odbiornika za pomocą GPS można określić 
jego pozycję nawet z dokładnością do kilkudziesięciu milimetrów. W nawigacji 
cywilnej określa się położenie z dokładnością do 30 m. 
Badania współzależności pogody i klimatu to niezwykle istotne zagad-
nienie dla gospodarki światowej, ze względu na wpływ pogody i klimatu 
na rolnictwo oraz hodowlę. Mają one szczególne znaczenie na ogromnych 
obszarach kuli ziemskiej, których mieszkańcom grozi śmierć głodowa (mię-
dzy innymi duże połacie kontynentu afrykańskiego) lub też nie mają oni 
dostępu do czystej wody. Ocenia się, że obecnie braki wody odczuwa około 
pół miliarda ludzi, a za 20 lat liczba ta może wzrosnąć do trzech miliardów. 
Konsekwencją tego są kolejne nawroty epidemii groźnych chorób zbierających 
obfite żniwo.
Meteorologia satelitarna na podstawie obserwacji pozaatmosferycznych 
ocenia stan pogody na obszarze całej Ziemi i bada jego zależność od zjawisk 
kształtujących pogodę, przebiegających na Ziemi i w jej otoczeniu. Szczegól-
nie interesujące są procesy zachodzące nad dużymi zbiornikami wody (oceany 
i morza) oraz nad obszarami okołobiegunowymi, a także zmiany aktywności 
Słońca i natężenia jego promieniowania korpuskularnego, które — docierając 
do Ziemi — warunkuje zmiany temperatury, gęstości i stanu elektrycznego 
Rys. 34. Huragany
Ważnym zadaniem satelitów meteorologicznych 
i geofizycznych są ciągłe obserwacje różnych zjawisk 
atmosferycznych, zwłaszcza tych, które kształtują  
się i rozpoczynają nad dużymi akwenami, a następ-
nie przebiegają gwałtownie, czyniąc spustoszenie. 
Do tego typu zjawisk należą zaburzenia w cyrkulacji 
atmosfery, które w zależności od skali i siły obserwu-
jemy rozmaicie. Trąby powietrzne, które nawie-
dzają także Polskę, przemieszczają się z prędkością 
od 30 km do 40 km na godzinę. Taki przypadek 
miał miejsce 20 lipca 2007 roku; wtedy to trąba 
powietrzna przeszła w okolicach Częstochowy, nad 
Kłomnicami. W ciągu kilkunastu minut zrujnowała 
kilkadziesiąt budynków w trzech pobliskich wio-
skach. Znacznie potężniejsze są huragany (niezwykle 
silne zaburzenia w cyrkulacji atmosfery powstające 
nad Atlantykiem), które sieją katastrofalne spustosze-
nie. Nad Pacyfikiem z kolei rodzą się tajfuny, a nad 
Oceanem Indyjskim – orkany. Każda taka formacja 
otrzymuje od Międzynarodowej Organizacji Mete-
orologicznej nazwę własną – imię.
We wrześniu 2003 roku huragan Isabel (zdjęcie  
satelitarne), mknąc z prędkością ponad 250 km/godz. 
przeszedł na wschód od Bahamów
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górnych warstw atmosfery ziemskiej. Obserwacje satelitarne dotyczą: wyglądu 
powłoki chmur i zmian w niej zachodzących, wilgotności atmosfery, pozio-
mego i pionowego rozkładu temperatury i ciśnienia atmosferycznego oraz kie-
runków wiatru.
Meteorologia satelitarna czerpie dane z dwóch głównych źródeł:
—  obserwacji satelitarnych wykonywanych w sposób ciągły przez satelity 
meteorologiczne i geofizyczne;
—  obserwacji prowadzonych okazjonalnie przez sondy kosmiczne, wysy-
łane w przestrzeń międzyplanetarną w celu badania planet i ich otoczenia; 
sondy, lecąc do celu, mijają różne obszary przestrzeni międzyplanetarnej 
i stamtąd przekazują na powierzchnię Ziemi wyniki pomiarów.
Odebrane z przestrzeni okołoziemskiej i międzyplanetarnej dane obserwa-
cyjne przetwarza się komputerowo i opracowuje teoretycznie. Pozaatmosfe-
ryczne badania w zakresie meteorologii i geofizyki zapoczątkowano w latach 
sześćdziesiątych ubiegłego wieku. W perspektywicznym rozwoju meteoro-
logii satelitarnej przewiduje się kontynuację badań współzależności pogody 
i klimatu — zagadnienie bardzo ważne dla gospodarki światowej, z uwagi na 
wpływ pogody i klimatu na rolnictwo oraz hodowlę.
Warto przypomnieć, jak ważny i dramatyczny jest obecnie na świecie pro-
blem głodu, głównie na obszarze Afryki, gdzie w milionach liczy się ludzi 
zagrożonych śmiercią głodową. Znaczący procent ludności świata nie ma 
dostępu do czystej wody, co powoduje nawroty epidemii groźnych chorób.
Od meteorologii satelitarnej oczekuje się zatem wyjaśnienia mechanizmów 
anomalii pogodowych, jak na przykład długotrwałe susze lub katastrofalne 
powodzie nawiedzające niektóre obszary kuli ziemskiej. Spodziewamy się też 
uściślenia i polepszenia prognoz pogody, a ponadto materiałów umożliwiają-
cych skuteczne działania w zakresie ochrony środowiska.
Satelitarne obserwacje meteorologiczne, głównie zaś obserwacje zmian 
składu atmosfery ziemskiej, ilości i rodzaju promieniowania kosmicznego, 
zmian natężenia ziemskiego pola magnetycznego i wielu innych parametrów, 
jak na przykład: zmiany w strefach nawodnionych, rozszerzanie się obszarów 
pustynnych i stepowych, rozmiary obszarów wyrębu lasu i powiększania się 
aglomeracji miejskich, stanowią podstawę opracowania projektu działań nie-
zbędnych do zapewnienia przetrwania życia na Ziemi. Zagadnienia te realizuje 
się, korzystając z obserwacji dostarczanych przez różne satelity. I tak działa-
jący od kilku lat program CLUSTER, który zapewne potrwa do końca bieżącej 
dekady, obejmuje 4 satelity, których zadaniem jest patrolowanie rejonów około-
biegunowych. W lutym 2005 roku, podczas Tygodnia Ziemi i Kosmosu, przed-
Rys. 35. Huragany
Huragan Fran (fotografia wykonana przez SSZ 
GOES-8) we wrześniu 1996 roku zniszczył wschodnie 
wybrzeże Stanów Zjednoczonych, zabijając ponad 
30 osób i powodując milionowe straty materialne
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stawiciele kilkudziesięciu państw na konferencji w Brukseli przyjęli 10-letni 
plan wdrożenia globalnego systemu obserwacji Ziemi GEOSS. Przy odpowied-
nim systemie wczesnego ostrzegania można zmniejszyć zagrożenie związane 
z klęskami żywiołowymi.
Obserwacje satelitarne pozwalają lepiej poznać tak katastroficzne zjawi-
ska, jak tsunami. Z zagadnieniem tym opinia światowa miała okazję zetknąć 
się na przełomie lat 2004 i 2005, dlatego też warto poświęcić mu nieco uwagi. 
Tsunami to zjawisko występujące na oceanie, a polegające na pierścieniowym 
rozchodzeniu się fal, których długość dochodzi niekiedy nawet do 300 km, 
a wysokość przy brzegu może sięgnąć kilkunastu, a nawet kilkudziesięciu 
metrów. Fale te, spowodowane podwodnymi trzęsieniami ziemi, a bywa, że 
również wybuchami podwodnych wulkanów, rozchodzą się z dużymi pręd-
kościami. Czas ich przybycia od epicentrum do brzegu danego akwenu wynosi 
od pół godziny do kilkunastu godzin. Tsunami obserwuje się na brzegach 
mórz i oceanów w rejonach trzęsień ziemi. Na brzegach takich akwenów, jak: 
Ocean Spokojny, Ocean Atlantycki czy Morze Śródziemne, tsunami występo-
wało wielokrotnie.
Za Encyklopedią fizyki przytoczymy największe tego typu zaobserwowane 
zjawiska: 
—  1 listopada 1755 roku — epicentrum w rejonie Lizbony; wysokość fali do 
6 m, miejscami do 15 m, a nawet 30 m; fale dotarły do Madery, kanału La 
Manche i Holandii.
—  8 sierpnia 1868 roku — w rejonie Arica (Chile); wysokość fal około 14 m, 
miasto Arica zostało zniszczone; kanonierka amerykańska znajdująca się 
w odległości około 4,5 km od brzegu została przeniesiona przez tsunami 
w głąb lądu, na odległość około 3 km.
—  2 marca 1933 roku — rejon wyspy Honsiu (Japonia); wysokość fali tsunami 
miejscami do 22 m. W Australii i  Nowej Zelandii odnotowano fale, które 
odbite od wybrzeży Ameryki dwukrotnie przebyły Pacyfik w ciągu 47 
godzin.
—  1 kwietnia 1946 roku — rejon Aleutów; tsunami wywołane przez trzęsie-
nie ziemi o magnitudo2 M = 7,4 dotarły do Hawajów, gdzie wysokość fali 
wynosiła od 31 m do 55 m; fale spowodowały wiele strat.
2 Siłę trzęsienia Ziemi określa się w skali Richtera, o rozpiętości do 9 magnitudo (magnitudo 
łac. — ‘wielkość’). Uwaga! Nie mylić z określeniem magnitudo służącym w astrofizyce do 
podawania jasności gwiazd. W ciągu każdej doby na Ziemi występuje kilka tysięcy bardzo 
słabych wstrząsów. 
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—  4 listopada 1952 roku — rejon Kamczatki; tsunami spowodowane przez 
trzęsienie ziemi o magnitudzie M = 8,25; w rejonie Kamczatki wysokość fal 
wynosiła od 1 m do 18 m; fale tsunami dotarły do Hawajów, gdzie poczy-
niły wiele strat.
—  21 i 22 maja 1960 roku; tsunami wywołane przez trzęsienie ziemi o magnitu-
dzie M = 8—8,8; wysokość fali w Chile około 10 m, na Filipinach — około 6 m; 
fale dotarły do Japonii, gdzie zniszczyły 40 tys. budynków; zginęło 800 osób. 
W niektórych miejscach fala wtargnęła na kilometr w głąb lądu. W Kalifornii 
fale tsunami spowodowały straty oszacowane na 1 mln dolarów, a na Hawa-
jach — na 50 mln dolarów. Fale dotarły do Nowej Zelandii i Haiti. 
—  26 grudnia 2004 roku — trzęsienie ziemi o sile 9,0 magnitudo, najsilniejsze 
od 44 lat, z epicentrum pod Oceanem Indyjskim. Wywołane nim gigan-
tyczne tsunami rozprzestrzeniło się z ogromną siłą we wszystkich kierun-
kach. Tsunami wywołało tragiczne skutki na wybrzeżach Sri Lanki, połu-
dniowych Indii, a nawet w północnej Afryce. Zginęło wiele ludzi. Obli-
czono, że w wyniku tego trzęsienia ziemi doszło do nieznacznej zmiany 
położenia osi ziemskiej, w wyniku której północny biegun ziemski przesu-
nął się na powierzchni Ziemi o 2,5 cm wzdłuż południka o długości geo-
graficznej λ = 145°. Długość doby zaś zmalała o 2,68 μms.
Astrofizyka w podczerwieni. Ten dział astrofizyki zajmuje się promienio-
waniem z przedziału widmowego 78 nm < λ < 1 mm, który umownie dzieli się 
na: bliską podczerwień, środkową podczerwień, daleką podczerwień i zakres 
submilimetrowy. 
Absorpcja promieniowania elektromagnetycznego ciał niebieskich, spowo-
dowana molekułami wody, tlenu i azotu, jest najsilniejsza w troposferze, dlatego 
pierwsze kroki astrofizyka w podczerwieni „stawiała”, korzystając z obserwacji 
wykonywanych z wysokościowych samolotów już w połowie lat siedemdzie-
siątych ubiegłego stulecia. Większe możliwości obserwacyjne dawały przyrządy 
wynoszone za pomocą balonów wysokościowych na odległość około 40 km od 
Ziemi. Aparaturę do obserwacji w podczerwieni umieszcza się na pokładach 
wielu SSZ. Regularne obserwacje w tym przedziale widmowym zapoczątko-
wał w 1983 roku SSZ IRAS (InfraRed Astronomical Satellite), wprowadzony na 
orbitę biegunową odległą od Ziemi o 900 km. Wyposażono go między innymi 
w detektory promieniowania podczerwonego o czułościach w następujących 
obszarach widmowych: 12 μm, 25 μm, 60 μm i 100 μm. Do chłodzenia apara-
tury stosowano ciekły hel. IRAS przeprowadził pełny przegląd całego nieba, 
w przedziale widmowym od 8 μm do 120 μm. W  rezultacie zarejestrował około 
200 tys. źródeł promieniowania podczerwonego. Są to obserwacje planet, komet, 
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obłoków wodoru międzygwiazdowego, gwiazd, kwazarów i  galaktyk. Liczne 
zaskakujące odkrycia dokonane przez IRAS-a  wyłoniły wiele zagadkowych 
problemów wymagających dalszej analizy. Jako ciekawostkę należy odnotować 
fakt, że znane są obecnie komety, których odkrywcą lub współodkrywcą był 
IRAS (pierwsza z nich to kometa IRAS-Araki-Alcock). Wzbogaciła się też nasza 
wiedza o Słońcu. Na przykład: w widmie chromosfery i korony wykryto linie 
wzbronione, zarejestrowane w bliskiej podczerwieni, wielokrotnie zjonizowa-
nych Si i Mg. W podczerwieni odkryto widmo ciągłe korony, dowodzące obec-
ności pyłu. Badanie rozkładu natężeń w podczerwieni w widmach gwiazd póź-
nych typów widmowych ma kapitalne znaczenie dla astrofizyki teoretycznej 
(modele wewnętrznej budowy i ewolucji gwiazd). IRAS obserwował również 
obłoki materii międzygwiazdowej, których część — na podstawie analizy wyni-
ków tych obserwacji — należy rozpoznać jako materię międzygwiazdową we 
wczesnych stadiach formowania się gwiazd — jeszcze przed osiągnięciem ciągu 
głównego. Śledził także wiele gwiazd, przeważnie zmiennych, w późnych sta-
diach ewolucyjnych, oraz mgławice planetarne, zbierając fakty umożliwiające 
postęp w zakresie badania ewolucji gwiazd i struktury Galaktyki. Obserwacje 
tego sztucznego satelity Ziemi posłużyły krakowsko-rzymskiej grupie astrono-
mów (Bogdan Wszołek, Silvia Masi i inni) do odkrycia podczerwonego promie-
niowania obłoków pyłu międzygalaktycznego.
Obecnie w zakresie podczerwieni pracuje Orbitalny Teleskop Spitzera. 
Dostarczane przez niego materiały prowadzą niekiedy do zaskakujących wnio-
sków. Jako przykład można podać galaktykę M 104 (Sombrero). Z analizy jej 
zdjęć w podczerwieni można wnioskować, że ma ona burzliwą historię. Naj-
prawdopodobniej jest to niewielka galaktyka, która „utopiła się” w olbrzymiej 
gromadzie gwiazd.
Dla astronomii pozagalaktycznej i kosmologii istotne znaczenie mają obser-
wacje najdalszych obiektów — galaktyk i kwazarów. Promieniowanie podczer-
wone galaktyk wykazuje dwie główne składowe: promieniowanie gwiazd póź-
nych typów widmowych (gwiazd chłodnych) i promieniowanie pochodzące 
od pyłu międzygwiazdowego, najsilniejsze w przedziale widmowym od kil-
kudziesięciu mikrometrów do kilkuset mikrometrów. Stwierdzono między 
innymi, że rozkład promieniowania podczerwonego w długości galaktycznej 
jest analogiczny do rozkładu temperatury wyznaczonej na podstawie pomia-
rów natężenia widma ciągłego promieniowania radiowego.
Otrzymane w podczerwieni widmo promieniowania szczątkowego zgadza 
się w przybliżeniu z odpowiednią gałęzią krzywej Plancka dla ciała doskonale 
czarnego o temperaturze około 3 K. 
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Radioastronomia satelitarna zajmuje się obserwacją długich fal radiowych 
hekto- i kilometrowych. Obserwacje promieniowania radiowego prowadzi się 
z powierzchni Ziemi od połowy ubiegłego stulecia. W okresie pierwszego 
trzydziestolecia obejmowały one w zasadzie tylko fale elektromagnetyczne 
o długościach od kilku milimetrów do kilkudziesięciu metrów (okno radiowe), 
wysyłane przez skupiska materii kosmicznej. Dłuższe fale nie docierają, jak wia-
domo, do powierzchni Ziemi z powodu ograniczającej roli jonosfery. Dopiero 
w połowie lat sześćdziesiątych ubiegłego wieku, po wyposażeniu SSZ w sto-
sowne odbiorniki promieniowania radiowego, można było powiększyć zakres 
obserwacji i sięgnąć również do fal radiowych odcinanych przez jonosferę. Sys-
tematyczne badania w tym zakresie zapoczątkował w kwietniu 1973 roku SSZ 
Interkosmos — Kopernik 500. Radioastronomia satelitarna bada koronę sło-
neczną, przestrzeń międzyplanetarną, planety i inne skupiska materii w Ukła-
dzie Słonecznym, a także poza nim (Galaktyka i radioźródła pozagalaktyczne). 
Z jej pomocą wyznacza się przesunięcia ku czerwieni w widmach obiektów 
pozagalaktycznych. 
Promieniowanie korpuskularne. Mowa głównie o badaniach pozaatmos-
ferycznych. Obserwuje się cząstki elementarne, jądra atomowe, atomy i mole-
kuły wysyłane przez skupiska materii kosmicznej; bada się korpuskularne pro-
mieniowanie Słońca (wiatr słoneczny). 
Promieniowanie grawitacyjne. Badania obejmują próby rejestrowania fal 
grawitacyjnych wysyłanych przez poruszające się względem siebie skupiska 
materii kosmicznej (na przykład: ciasne układy fizycznie podwójne, czarne 
dziury, jądra galaktyk).
Od kilkunastu lat trwa realizacja obserwacyjnego programu badania mikro-
soczewkowania grawitacyjnego. Zagadnieniem tym zajmują się także między-
narodowe grupy badawcze, jak Microlensing Observation in Astrophysics 
(MOA) czy Optical Gravitional Lensing Experiment (OGLE). Członkiem OGLE 
był również polski astronom prof. Bohdan Paczyński (1940—2007), który praco-
wał na Uniwersytecie Princeton. Według jego projektu prowadzi się przeglądy 
nieba, korzystające ze zjawiska mikrosoczewkowania grawitacyjnego w poszu-
kiwaniu ciemnej materii i odkrywaniu planet okrążających inne gwiazdy.
Bezpośrednie badania powierzchni innych ciał niebieskich i przestrzeni 
międzyplanetarnej. Prowadzi się je metodami fizycznymi, chemicznymi i geo-
logicznymi. Obejmują one: pomiary temperatury, gęstości i składu chemicz-
nego górnych warstw atmosfery ziemskiej; badanie jonosfery i magnetosfery 
ziemskiej oraz pasów radiacji; bezpośrednie badania atmosfer i powierzchni 
planet; analizy laboratoryjne materii meteorytowej; badanie planetoid i komet; 
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badanie próbek gruntu księżycowego (na Księżycu i w laboratoriach ziemskich) 
metodami fizycznymi, chemicznymi i geologicznymi; badanie wnętrza Księ-
życa metodami sejsmicznymi.
Oto kilka zadań do samodzielnego rozwiązania. W niektórych z nich 
zawarto polecenie: „potrzebne dane liczbowe odszukać samodzielnie”. W tym 
celu zaleca się skorzystać z  archiwalnych egzemplarzy „Uranii” lub czasopi-
sma „Urania — Postępy Astronomii”. Można też sięgnąć do internetowej Ency-
klopedii astronautycznej, jak i do innych zawartych tam informacji. 
 Zadania
① Sztuczny satelita Ziemi okrąża naszą planetę po orbicie o wysokości pery-
geum 474 km i wysokości apogeum — 40 806 km. 
 Obliczyć prędkość liniową satelity w obu wymienionych punktach orbity 
i okres obiegu. Jako znane przyjąć elementy orbity dowolnego SSZ. Potrzebne 
dane liczbowe wyszukać samodzielnie.
② Jakie są wartości liczbowe elementów orbity geostacjonarnej? Czemu służą 
satelity krążące po takich orbitach? Czy w Polsce można obserwować 
w zenicie satelitę poruszającego się po orbicie geostacjonarnej? Odpowiedź 
uzasadnić.
③ Pod jakim kątem jest nachylona do płaszczyzny równika ziemskiego orbita 
satelity, którego można obserwować w zenicie z biegunów Ziemi? 
④ Z bieguna północnego zaobserwowano, że SSZ przeleciał przez zenit. Czy 
na tej podstawie można wnioskować:
— o położeniu orbity tego satelity względem równika ziemskiego?
— w której porze roku wykonano obserwacje?
— czy przelot tego satelity jest widoczny z obszaru Polski? 
— czy widać tego satelitę z półkuli południowej? 
⑤  Dlaczego niektóre SSZ można obserwować tylko przed wschodem Słońca 
lub tuż po jego zachodzie, inne zaś mogą pojawiać się na niebie o dowol-
nych porach nocy?
⑥  Jak odróżnić na niebie przelot meteoru od przelotu SSZ? Jak odróżnić na 
fotografii nieba ślad gwiazdy od śladu SSZ?
⑦  Podczas obserwacji niektórych sztucznych satelitów dostrzegamy, że zmie-
niają one blask. Dlaczego? Co można wnioskować z tych zmian blasku? 
⑧  Dwa ciała niebieskie, o masach odpowiednio równych M1 i M2 , znajdują się 
w odległości R. Na prostej łączącej ich środki wskazać punkt (tzn. obliczyć 
położenie tego punktu), w którym równoważą się siły przyciągania obu 
rozpatrywanych ciał.
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⑨  Wzór wyprowadzony jako rozwiązanie poprzedniego zadania zastosować 
do układu Ziemia — Księżyc. Potrzebne dane liczbowe wyszukać samo-
dzielnie w literaturze astronomicznej. 
⑩  Wymienić nazwy ciał Układu Słonecznego, które posiadają magnetosfery. 
⑪  Wymienić nazwy planet, które — podobnie jak Saturn — posiadają pier-
ścienie.
⑫  Która sonda kosmiczna i na jakim ciele niebieskim zarejestrowała po raz 
pierwszy przebieg erupcji wulkanicznej?
⑬  Atmosfera ziemska przepuszcza zaledwie część promieniowania elektro-
magnetycznego wysyłanego przez ciała niebieskie. Podać zakresy długości 
fal przechodzących przez okna atmosferyczne.
⑭  Które fale elektromagnetyczne zaliczamy do nadfioletu? Wskazać przy-
kłady SSZ lub sond kosmicznych wyposażonych w aparaturę do obserwa-
cji promieniowania nadfioletowego.
⑮  Czym zajmuje się astronomia rentgenowska? Czy wszystkie „znane obec-
nie” astronomiczne źródła promieniowania rentgenowskiego należą do 
naszej Galaktyki?
⑯  Dlaczego na powierzchni Ziemi nie można odbierać z kosmosu fal radio-
wych o długościach hekto- i kilometrowych? Gdzie odbiera się te fale? 
Wyszukać w literaturze przedmiotowej najważniejsze dotychczasowe 
osiąg nięcia radioastronomii satelitarnej.
⑰  Jak w wyniku badań satelitarnych zmieniły się nasze poglądy na budowę 
fizyczną komet?
⑱  Sonda kosmiczna Mariner 10 została wprowadzona na orbitę okołosło-
neczną, której peryhelium znajdowało się w pobliżu orbity Merkurego, 
aphelium zaś — w pobliżu orbity Wenus. 
Wykonać rysunek przedstawiający w tej samej skali orbity Merkurego, 
Wenus, Ziemi, Marsa i Marinera. Czy można dla uproszczenia założyć, 
że wszystkie te ciała poruszają się w tej samej płaszczyźnie? Czy można 
zaniedbać mimośrody orbit rozważanych planet? Odpowiedź uzasad-
nić.
⑲ Czy na podstawie informacji zawartych w tekście poprzedniego zadania 
można obliczyć przybliżoną wartość mimośrodu orbity Marinera 10 i jego 
okres obiegu wokół Słońca w tej fazie lotu? 
⑳  W literaturze przedmiotowej wyszukać istotne informacje na temat zadań 
i osiągnięć wybranych próbników kosmicznych skierowanych do badania 
planety Wenus. Kiedy uruchomiono pierwszego sztucznego satelitę tej pla-
nety? Czy taki obiekt można obserwować z Ziemi?
㉑	 Patrick Moor w książce zatytułowanej Planeta Wenus przedstawił histo-
rię wyznaczania okresu obrotu planety Wenus wokół osi, na podstawie 
obserwacji naziemnych. Jak, w świetle obecnej wiedzy o Wenus, można 
tłumaczyć powody otrzymywania rozbieżnych wartości na długość „doby 
wenusjańskiej”? Kiedy — i na podstawie jakich obserwacji — wyznaczono 
dokładnie ten okres?
㉒ Z tablic astronomicznych wypisać średnią odległość od Marsa któregoś 
z jego naturalnych satelitów, a następnie wyszukać okres obiegu i odległość 
od Marsa wybranego sztucznego satelity tej planety. 
Stosując trzecie prawo Keplera, obliczyć okres obiegu rozważanego natural-
nego satelity Marsa. Otrzymany wynik porównać z odpowiednią wartością 
podaną w tablicach astronomicznych poprzednio użytych. Czy są rozbież-
ności? Jeśli tak, to jakie mogą być ich powody? 
㉓	 Jak przedstawia się rzeźba powierzchni Marsa? Jak tłumaczymy powstanie 
kraterów na powierzchni tej planety? Na których ciałach niebieskich nale-
żących do Układu Słonecznego obserwuje się kratery? Jakie jest ich pocho-
dzenie?
㉔	 Wymienić pierwiastki chemiczne, których obecność stwierdzono w grun-
cie marsjańskim? Czy wyniki bezpośrednich badań tej planety są zgodne 
z informacjami wynikającymi z obserwacji naziemnych?
㉕	 Zestawić bilans najważniejszych odkryć dokonanych w trakcie realizacji 
misji Galileo, a  dotyczących fizyki Jowisza i jego galileuszowych księży-
ców.
㉖	 W literaturze astronomicznej wyszukać samodzielnie elementy orbity kilku 
satelitów geodezyjnych i przedstawić ich najważniejsze zadania.
㉗	 Przedstawić wyniki bezpośrednich badań komety Halleya. 
㉘	 Opisać dotychczasowy przebieg misji Rosetta.
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Pioneer. Dwa międzyplanetarne próbniki: Pioneer 10 i Pioneer 11, urucho-
mione na początku 1973 roku i wysłane w okolice Jowisza i Saturna, rozpoczęły 
badania wielkich planet. Pierwsze zbliżenia do Jowisza (na odległość kilkuset 
tysięcy kilometrów) wykonał Pioneer 10 w grudniu 1974 roku. We wrześniu 1979 
roku badanie Saturna rozpoczął Pioneer 11. Odkrył nieznany wcześniej pierścień 
tej planety, badał jej atmosferę, pole magnetyczne oraz kształt i rozmiary magne-
tosfery. Główne zadania obu sond polegały na zainicjowaniu badania pierście-
nia planetoid oraz magnetosfer dwu planet olbrzymów. Po wykonaniu programu 
sondy opuściły heliosferę i umknęły w przestrzeń międzygwiezdną.
Voyager. Misja rozpoczęła się w drugiej połowie 1977 roku. Realizowana 
przez dwa próbniki międzyplanetarne: Voyager 1 i Voyager 2, przeprowadziła 
pierwsze, dość wszechstronne, badania wielkich planet, ich otoczenia i księży-
ców (w szczególności nowo odkrytych pierścieni Urana). Sondy zostały wypo-
sażone w znacznie dokładniejsze i czulsze przyrządy pomiarowe niż Pio-
neer. Voyager 1 przeleciał w pobliżu księżyca Io, rejestrując erupcje wulkanów 
na jego powierzchni, przekazał również wiele pomiarów pozostałych galile-
uszowych księżyców tej planety. Voyager 2 odkrył ogromną liczbę malutkich 
pierścieni złożonych z igiełek lodu i ziarenek pyłu. Badał także 17 malutkich 
(o średnicy od 20 km) księżyców. Atmosfera ogromnego Tytana (księżyc o śred-
nicy 5  140 km) przypomina nieco ziemską. Głównym jej składnikiem jest azot, 
a także metan. Na powierzchni Tytana występują zbiorniki ciekłych węglowo-
dorów. Wśród księżyców Urana wyróżnia się geologicznie aktywna Miranda. 
Voyager 2 zmierzył również „dobę” uranową i wyznaczył, że jeden pełny obrót 
Urana wokół osi trwa 16h 48m. Oś obrotu planety tworzy z osią magnetyczną 
kąt 55°. Voyager 1 dnia 5 listopada 2003 roku znalazł się w odległości 90 j.a. od 
Słońca. Jak dotąd jest to jedyny obiekt, który analizuje wiatr słoneczny w tak 
dużej odległości od Słońca.
Magellan. Sonda ta, uruchomiona w sierpniu 1990 roku i skierowana na 





Rys. 36. Łańcuszki kraterków na 
powierzchni naturalnych satelitów  
Jowisza
Na powierzchniach galileuszowych satelitów Jowisza 
widnieją łańcuszki liczące po kilkanaście kraterów, 
których pochodzenie wydawało się niezwykle 
intrygujące i tajemnicze. Analiza obserwacji zde-
rzenia z Jowiszem fragmentów jądra komety S-L 9, 
wykonanych w 1994 roku, doprowadziła do wniosku, 
że w zamierzchłej przeszłości zdarzały się różnym 
kometom katastrofy podobne do tej, w wyniku któ-
rej zniszczeniu uległa kometa S-L 9. 
Fragment powierzchni satelity Ganimedes sfotogra-
fowanej przez Galileo w 1997 roku
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Galileo. To międzyplanetarna sonda kosmiczna, wyniesiona z Ziemi przez 
wahadłowiec Atlantis w październiku 1989 roku. Jej zadaniem było badanie 
Jowisza, ze szczególnym uwzględnieniem jego atmosfery i magnetosfery, oraz 
badanie galileuszowych księżyców tej planety. Zainteresowanie atmosferą 
Jowisza jest uzasadnione tym, że można przypuszczać, iż jego atmosfera pod 
względem składu chemicznego i charakterystyki jest podobna do macierzy-
stej mgławicy, z której ongiś powstał Układ Słoneczny. Zanim sonda ta osiąg- 
nęła cel, odbyła długą podróż, w czasie której przeleciała obok Wenus (luty 
1991 roku) i dwukrotnie w pobliżu Ziemi (grudzień 1990 roku i grudzień 1992 
roku), przekazując każdorazowo wyniki wielu pomiarów. Galileo miała też 
dwa ciasne zbliżenia z planetoidami. Pierwsze z nich, historyczne, to zbliże-
nie do Gaspry. W październiku 1991 roku przeszła w odległości 1600 km od 
powierzchni tej planetoidy (numer katalogowy 951), potwierdzając, że jest ona 
nieregularną bryłą kamienną z niewielką zawartością metali, pokaleczoną ude-
rzeniami meteorytów, ma własne pole magnetyczne i obraca się wokół własnej 
osi raz w ciągu 7 godz. Na powierzchni Gaspry zidentyfikowano kratery, które 
otrzymały nazwy znanych miejscowości uzdrowiskowych, jak Baden-Baden, 
Karlovy Vary czy… Krynica. W sierpniu 1993 roku sonda dotarła w okolice Idy, 
którą minęła w odległości 2 tys. km. Ida jest skałą o nieregularnym kształcie. 
Jej powierzchnię charakteryzują liczne blizny po uderzeniach meteorytów. Pla-
netoida ta ma naturalnego satelitę – bryłę o półtorakilometrowej średnicy, któ-
rej nadano nazwę Daktyl.
W lipcu 1994 roku sonda Galileo „przeżyła” niespodziewany — i oczywi-
ście nieplanowany — epizod, a mianowicie miała okazję zaobserwować (po 
raz pierwszy w historii astronomii!) końcowe fazy życia komety. W marcu 1993 
roku wytrawni obserwatorzy Karolina i Eugeniusz Shomakerowie oraz Dawid 
Levy odkryli kometę, dziewiątą już w ich wspólnym dorobku, nazwaną S-L 9. 
Została ona zaobserwowana po wcześniejszym kataklizmie, spowodowanym 
przez ciasne zbliżenie do Jowisza. W rezultacie nastąpiło rozerwanie jądra 
komety na kilkanaście brył, które w literaturze astronomicznej przetrwały pod 
nazwą „sznur pereł”. W miarę jak kometa zbliżała się do Słońca ulegała dal-
szej fragmentacji. Wszystkie składniki jej jądra, po przejściu przez peryhelium, 
uderzały w Jowisza. Zjawiska tego nie można było bezpośrednio obserwować 
z powierzchni Ziemi, ponieważ szczątki jądra komety uderzały w Jowisza 
po jego stronie odwróconej od naszej planety. Przebieg tego swoistego feno-
menu znamy więc z obrazów przekazanych przez sondę Galileo, która była 
jedynym jego obserwatorem. Z Ziemi dostrzegaliśmy blizny po uderzeniach 
dopiero wtedy, gdy Jowisz obrócił się o pewien kąt. W grudniu 1995 roku sonda 
Rys. 38. Kometa S-L 9
Kometa Shomaker-Levy 9 (w literaturze astrono-
micznej występuje pod nazwą S-L 9) została  
odkryta w marcu 1993 roku, w postaci „sznura pereł”. 
Rachunki wykazały, że w 1992 roku kometa, wskutek 
ciasnego zbliżenia z Jowiszem, została rozerwana na 
kilkadziesiąt części. W lipcu 1994 roku, po przejściu 
przez peryhelium, poszczególne fragmenty jądra 
komety S-L 9 uderzyły kolejno w Jowisza. W czasie, 
gdy była widoczna z Ziemi, obserwowano dalszą 
fragmentaryzację jej jądra. Obserwacje prowadzono 
teleskopami naziemnymi i pozaatmosferycznymi, 
głównie za pomocą teleskopu Hubble’a
Rys. 37. Fragment powierzchni Kallisto
Fotografia, wykonana przez Voyagera 1 w 1979 roku, 
podczas przelotu w sąsiedztwie Kallisto, przedstawia 
fragment powierzchni tego satelity. Po przekąt-
nej kadru ciągnie się łańcuch  kilkunastu kraterów, 
których zagadkowe pochodzenie wytłumaczono 
dopiero 15 lat później
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weszła na orbitę jowiszową, stając się pierwszym sztucznym satelitą tej planety. 
Wkrótce odbyło się badanie atmosfery Jowisza, przeprowadzone za pomocą 
próbnika atmosferycznego wysłanego z tej sondy. Wykonano także badanie 
galileuszowych księżyców Jowisza oraz struktury pierścieni tej planety. Pro-
gram badawczy Galileo realizowano do 2002 roku. 
Ulysses. Start tej sondy miał miejsce dnia 6 października 1990 roku na pokła-
dzie promu Discovery. To pierwsza sonda międzyplanetarna, która wzniosła 
się ponad płaszczyznę ekliptyki w celu badania okołobiegunowych regionów 
Słońca w dużych szerokościach heliograficznych (do 75° szerokości północnej). 
Oderwanie się od płaszczyzny ekliptyki, by dotrzeć w okolice biegunów sło-
necznych, to bardzo trudny manewr, wymagający nadania sondzie dodatkowej 
prędkości. Aby to osiągnąć, wykorzystywano pole grawitacyjne Jowisza, do 
którego zbliżał się Ulysses (na przykład dnia 4 lutego 2004 roku sonda ta prze-
leciała w odległości 120 mln km od tej planety). Podobne metody stosowano już 
wcześniej, kierując próbniki Voyager ku dalekim planetom. 
Skonstruowanie trójwymiarowego schematu heliosfery, badanie wiatru sło-
necznego (między innymi jego składu chemicznego), obserwacje struktury oraz 
zaburzeń pola magnetycznego i strumieni plazmy — to tylko nieliczne hasła 
z długiej listy tematów badawczych powierzonych aparaturze Ulyssesa. Wyniki 
są opracowywane i analizowane przez ponad 80-osobowy zespół naukowców 
z Europy i Ameryki. Aktywne badania Słońca przez tę sondę międzyplane-
tarną obejmowały między innymi okres wzmożonej aktywności Słońca, gdyż 
maksimum 23. cyklu przypadało w 2000 roku. Założono, że działalność Ulys-
sesa potrwa co najmniej do końca 2007 roku. Na początku czerwca 2006 roku 
sonda ta była odległa o 3,85 j.a. od Słońca i poruszała się na szerokości heliogra-
ficznej –50°, dzięki czemu rozpoczęła badanie okolic południowego bieguna. 
Dnia 17 listopada 2006 roku Ulysses osiągnął 70° południowej szerokości helio-
graficznej, rozpoczynając kolejne, trzecie już, ciaśniejsze podejście do badania 
okolic południowego bieguna słonecznego. Misję ponownie przedłużono, 
dzięki czemu Ulysses mógł znowu odwiedzić okolice nad obydwoma biegu-
nami Słońca. W ciągu niemal 19-letniej misji Ulysses trzy razy przeleciał przez 
warkocz komety, zarejestrował niemal 2 tys. rozbłysków gamma i stwierdził, 
że natężenie wiatru słonecznego przez cały czas malało. Definitywnie misję 
tej sondy zakończono 30 czerwca 2009 roku. Wyniki obserwacji i pomiarów 
dostarczone przez Ulyssesa zostały omówione w kilkuset pracach naukowych. 
Opublikowano też dwie książki na ten temat.
GRO (Gamma Ray Observatory). To satelita wprowadzony na niemal 
kołową orbitę okołoziemską w kwietniu 1991 roku, przeznaczony do prowa-
Rys. 39. Ślady komety S-L 9 na Jowiszu
W lipcu 1994 roku okruchy komety S-L 9 zderzały  
się kolejno z Jowiszem, pozostawiając ślady. Zderze-
nia następowały po stronie Jowisza odwróconej od 
Ziemi, zatem ich efekty obserwowaliśmy dopiero  
po kilku godzinach, tj. po obrocie Jowisza wokół  
osi o pewien kąt
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dzenia obserwacji promieniowania gamma. Wyposażony w aparaturę umożli-
wiającą między innymi stały monitoring nieba w celu wykrywania rozbłysków 
gamma oraz obserwowania pozostałości po supernowych i aktywnych jąder 
galaktyk. Pomiary te mają kapitalne znaczenie dla rozwoju astrofizyki wyso-
kich energii.
Chandra jest sztucznym satelitą Ziemi, umieszczonym na orbicie okołoziem-
skiej przez wahadłowiec Columbia w lipcu 1999 roku, przeznaczonym do obser-
wacji promieniowania rentgenowskiego. Został wyposażony w przyrządy o roz-
dzielczości 0,5”. Mówi się czasem obrazowo, że przy tej rozdzielczości oka napis 
„stop” na znaku drogowym można by przeczytać z odległości 20 km. Chan-
dra, co do której pierwotnie planowano, że będzie pracować 5 lat, pracuje nadal. 
Krąży po orbicie eliptycznej o dużym mimośrodzie, niemal stale poza pasami 
van Allena, i obiega Ziemię raz w ciągu ponad 64 godz. Już we wstępnym okre-
sie swej działalności Chandra natrafiła na czarne dziury w różnych galaktykach, 
a w naszej Galaktyce uchwyciła obłok gazu o temperaturze kilkudziesięciu milio-
nów stopni. W obłoku tym jest zanurzona gromada bardzo młodych gwiazd, 
przeważnie typu O, odległych o 25 tys. lat świetlnych od Słońca. W galaktyce 
M 51 (galaktyka w Psach Gończych) Chandra doliczyła się kilkudziesięciu źró-
deł rentgenowskich, których część przynależy do układów podwójnych. Sate-
lita Chandra sięga również głęboko w przestrzeń; już na początku swej działal-
ności zarejestrował na południowym niebie rentgenowski kwazar, odległy o 12 
mld lat świetlnych. 
Chandrayaan-1 — pierwsza indyjska sonda księżycowa, która wystarto-
wała 22 października 2008 roku. Zadania: między innymi badanie powierzchni 
Księżyca w kilku przedziałach widma promieniowania elektromagnetycznego, 
opracowanie trójwymiarowej mapy powierzchni Księżyca, poszukiwanie lodu 
wodnego.
Rosetta. Sondę tę uruchomiono w lutym 2004 roku. Pierwotnie planowana 
jako sonda do badania z bliskiej odległości komety 46P/Wirtanena, ma prze-
badać inną kometę, a mianowicie Churyumov-Gerasimenko, która została 
odkryta w 1969 roku, podczas kolejnego powrotu do Słońca komety 32P/Comas 
Sola. Obserwowana była następnie kilkakrotnie, ostatnio w latach 1996 i 2002, 
gdyż okres jej wynosi 6,57 roku. Docelowa kometa jest szczególnie ciekawa. 
Do 1840 roku, mijając peryhelium, zbliżała się do Słońca na odległość zaled-
wie 4 j.a. i dlatego nie była dostrzegalna z Ziemi. Ewolucja jej orbity przebiega 
głównie wskutek ciasnych zbliżeń do Jowisza. W pobliżu peryhelium prze-
jawia wzmożoną aktywność. Na podstawie obserwacji zebranych przez tele-
skop Hubble’a ustalono, że jądro komety to lodowa bryła, podobna kształtem 
Rys. 40. Fragmentacja komety LINEAR
Jeszcze na początku lipca 2000 roku obserwowano 
z dość okazałym warkoczem kometę C/1999 S4 
LINEAR (LINEAR – Lincoln Near Asteroid Research to 
szeroko zakrojony program poszukiwania planetoid 
zbliżających się do Ziemi. Do obserwacji służy zespół 
kilku teleskopów umieszczonych w pobliżu Socorro, 
w Nowym Meksyku. Odkrywa się liczne planetoidy 
oraz komety). Pod koniec tego samego miesiąca 
minęła peryhelium. W tym czasie jej jądro uległo 
rozerwaniu – podobnie jak ongiś jądro komety S-L 9, 
a jeszcze wcześniej – komety Brookesa. Na ilustracji 
widoczne wydłużone ślady słabych gwiazd, a na 
ich tle okruchy jądra komety w obłoku pyłu i gazu. 
Zdjęcie wykonano w Europejskim Obserwatorium 
Południowym, za pomocą teleskopu Antu (należy 
do zespołu czterech głównych zwierciadeł zamonto-
wanych na Cerro Paranal w 1997 roku. Antu w języku 
tubylczych Indian Mapuche oznacza Słońce. 
Teleskop Antu rozpoczął obserwacje w 1998 roku). 
Porównanie tego zdjęcia z późniejszym wykona-
nym teleskopem Hubble’a dowodzi bardzo szybkich 
zmian w obrazie komety
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do elipsoidy o wymiarach 5 km · 3 km, która obraca się wokół osi w okresie 
12 godz. Przed planowanym spotkaniem z kometą sonda Rosetta kilkakrot-
nie okrąży Słońce po różnych orbitach, zbliżając się do Marsa, Ziemi, Jowi-
sza i dwukrotnie wchodząc w pas planetoid. Spotkanie z kometą jest zapla-
nowane na sierpień 2014 roku. Część podróży (od lipca 2011 do stycznia 2014 
roku) sonda odbędzie w uśpieniu. Zakończenie misji zaplanowano na grudzień 
2015 roku. Obecnie Rosetta ciągle jest w stosunkowo niewielkiej odległości od 
Ziemi. Wykonuje różne manewry. Na początku 2007 roku znacznie zbliżyła się 
(zaledwie na odległość około 200 km) do powierzchni Marsa. Oddziaływanie 
grawitacyjne tej planety spowoduje drobną korektę orbity sondy. W 2008 roku 
Rosetta okrążyła planetoidę Steins o numerze katalogowym 2867. Będzie pro-
wadziła obserwacje plazmy podczas przelotu w pobliżu warkocza komety 45P/ 
Honda-Mrkos-Pajdusakova.
Cassini, uruchomiony 15 października 1997 roku, to bogato i wszechstron-
nie wyposażone laboratorium kosmiczne przeznaczone do badania Saturna. 
Po 7-letniej podróży sonda zbliżyła się do Saturna, weszła na orbitę okołosatur-
nową, rozpoczynając tym samym realizację programu badania układu tej pla-
nety. Plan przewidywał wysłanie na powierzchnię Tytana próbnika atmosfery 
o nazwie Huygens (Christian Huygens w XVII wieku odkrył Tytana). Sonda 
Cassini, zanim dotarła w okolice Saturna, dwukrotnie zbliżyła się do Wenus, 
następnie do Ziemi i — kolejno — Jowisza. Orbita sondy była kilkakrotnie 
modyfikowana przez pole grawitacyjne Jowisza 
New Horizons wystartowała 19 stycznia 2006 roku. To misja, której powie-
rzono między innymi wykonanie map powierzchni Plutona i Charona, satelity 
odkrytego w 1978 roku. New Horizons przeprowadzi: badania geologiczne Plu-
tona i jego największego satelity, charakterystykę atmosfery Plutona i poszu-
kiwanie atmosfery wokół Charona, rozkład temperatur na powierzchni obu 
wspomnianych ciał niebieskich oraz poszukiwanie pierścieni Plutona i ewentu-
alnych innych jego satelitów. Pluton jest przedmiotem szczególnego zaintereso-
wania, ponieważ okazał się pierwszym obiektem, który należy do pasa Kuipera 
i posiada więcej niż jeden naturalny księżyc. Trzeba bowiem przypomnieć, że 
w maju 2005 roku, na podstawie obserwacji teleskopem Hubble’a, odkryto dwa 
nieznane dotąd księżyce Plutona. Uwidoczniły się one w postaci obiektów około 
23. wielkości gwiazdowej, odległych od Plutona o około 2”. Pierwszy z nich P1 
ma średnicę kilkudziesięciu kilometrów i obiega macierzystą planetę w czasie 
38 dni. Drugi — P2, o jedną piątą mniejszy od P1, okrąża Plutona w czasie 25 
dni — poruszając się w tej samej płaszczyźnie, co pozostałe. Z dotychczaso-
wych badań wynika, że jest bardzo mało prawdopodobne, aby Pluton posiadał 
Rys. 41. Kometomagnetyczna burza na 
komecie Enckego
Okresowa kometa Enckego, podczas kolejnego 
powrotu do peryhelium, w drugiej połowie kwietnia 
2007 roku poruszała się wewnątrz orbity Merku-
rego. Wówczas zderzyła się z koronalnym wyrzu-
tem masy ze Słońca (ang. Coronal Mass Ejection = 
CME). Ogromna chmura gazu wyrzuconego przez 
Słońce uniosła z ogromną prędkością w przestrzeń 
międzyplanetarną pole magnetyczne i zderzając się 
z warkoczem komety, spowodowała jego rozerwa-
nie. W dniu 20 kwietnia po raz pierwszy udało się 
zaobserwować skutki burzy kometomagnetycznej, 
która była spowodowana (podobnie jak burze geo-
magnetyczne wywołujące zorze polarne) erupcją 
materii z korony słonecznej
Rys. 42. Komety kamikaze
Niektóre satelity i sondy międzyplanetarne zasłynęły 
jako odkrywcy lub współodkrywcy nowych komet. 
W tym zakresie prym wiedzie SOHO (Solar and  
Heliospheric Observatory), który odkrył już ponad 
2000 komet. Większość z nich należy do rodziny 
Kreutza, która powstała w wyniku rozpadu ogrom-
nej komety, gdy ta przed kilkoma tysiącami lat prze-
chodziła przez peryhelium, mijając Słońce w niewiel-
kiej odległości
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jeszcze inne księżyce o średnicach przekraczających 20 km. Trzeba podkreślić, 
że trud i koszta badań pozaatmosferycznych są ogromne i nie zawsze zwień-
czone oczekiwanym rezultatem. Jako przykład może tu posłużyć amerykańska 
międzyplanetarna sonda Genesis, uruchomiona 8 sierpnia 2001 roku i wysłana 
w okolice punktu Lagrange’a L1 w celu badania wiatru słonecznego. Pobiera-
nie próbek, które miała dostarczyć do ziemskich laboratoriów, rozpoczęła 3 
grudnia tego samego roku. Program ten zakończono w kwietniu 2004 roku, po 
czym skierowano Genesis ku Ziemi. Z powodu awarii nie powiodła się jednak 
próba przechwycenia tej sondy, która uderzyła o powierzchnię Ziemi. 
SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) i LASCO (Large Angle and 
Spectrometric Coronograph). W ten sposób określa się wspólne przedsięwzięcie 
NASA i ESA. SOHO — pozaziemskie obserwatorium słoneczne, odległe od Ziemi 
o 1,5 mln km, wysłane na orbitę w grudniu 1995 roku, położone w pobliżu 
punktu Lagrange’a L1 — prowadzi ciągłe obserwacje tarczy Słońca w różnych 
przedziałach widmowych, a także korony słonecznej i wiatru słonecznego. 
Do jego wyposażenia należy między innymi komplet trzech koronografów, 
które przekazują obrazy korony słonecznej w odległości od 1,11 do 32 promieni 
Słońca. W toku dotychczasowych obserwacji stacja zarejestrowała prawie 1 700 
komet; pierwsze odkrycie nastąpiło 20 sierpnia 1996 roku. Spośród nowych 
komet odkrytych przez SOHO szczególnie ciekawe są komety kamikaze, nazy-
wane też kometami muskającymi Słońce. W swej historii SOHO „uchwyciła” 
ponad 1100 takich komet. Do tej kategorii zaliczamy komety, które przechodząc 
przez peryhelium mijają Słońce w odległości rzędu promienia tarczy słonecz-
nej. Niektóre komety muskające Słońce giną, zderzając się ze Słońcem, część 
natomiast można uchwycić w sąsiedztwie Słońca jeszcze po przejściu przez 
peryhelium. Badanie tych komet prowadzi do wniosku, że znaczna ich część 
to produkt dawnego rozpadu dużej prakomety. Naukowe rezultaty w okresie 
dziesięciolecia pracy SOHO obejmują ponad 2,5 tys. pozycji książkowych opu-
blikowanych przez licznych autorów. Dodajmy, że pod adresem internetowym 
SpaceWeather.com można sięgnąć do aktualnych obrazów Słońca sfotografo-
wanych w różnych przedziałach widma. Przewidywano, że żywotność SOHO 
potrwa do 2007 roku. Dotychczasowy bilans naukowych osiągnięć SOHO jest 
tak duży, że oczywiście przekracza ramy tego opracowania. Na koniec więc 
tylko przytoczymy ciekawostkę o wydźwięku historycznym. Otóż w maju 2000 
roku kilka szerokokątnych kamer skierowano na część nieba, na której znajdo-
wały się cztery planety: Merkury, Wenus, Jowisz i Saturn. Na przełomie pierw-
szej i drugiej dekady maja poruszały się one w niewielkich wzajemnych odleg-
łościach kątowych. Opracowanie fotograficznych obserwacji koniunkcji tych 
Na fotografiach widać fragment tarczy słonecz-
nej i zbliżającą się doń kometę 111 (numer pochodzi 
od kolejności odkryć przez SOHO), która 29 kwiet-
nia 2000 r. wpadła na Słońce. Fotografię wykonano 
w odstępie 2 godzin
W toku badań pozaatmosferycznych natrafiono  
na zupełnie nowy rodzaj komet. W literaturze astro-
nomicznej obecnie występują one pod nazwą komety 
kamikaze lub komety muskające Słońce. Są to nie-
wielkie okruchy materii, mikroskopijne kometki, które 
wpadają na Słońce i giną, zderzając się z nim.
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planet ostatecznie potwierdziło, że hipotetyczna planeta Wulkan nie istnieje. 
W tym miejscu konieczna jest dygresja historyczna. Otóż po stwierdzeniu wie-
kowego przemieszczania się peryhelium Merkurego wysunięto kilka propozycji 
wyjaśnienia tego faktu. Wśród nich postulowano istnienie niewielkiej planety 
(nadano jej nazwę Wulkan), która obiegając Słońce wewnątrz orbity Merkurego, 
swymi perturbacjami powodowałaby obserwowane zjawisko. Półtorawiekowe 
poszukiwania tej planety okazały się daremne — ruch peryhelium Merkurego 
wyjaśniono na podstawie ogólnej teorii względności (OTW). Obserwacje z maja 
2000 roku stanowią więc przyczynek o charakterze historycznym. 
Bezpośrednie badania przestrzeni pozaziemskiej wymagają szeroko zakro-
jonej współpracy międzynarodowej, gdyż w wielu przypadkach nakłady finan-
sowe niezbędne do zrealizowania określonej misji kosmicznej znacznie prze-
kraczają możliwości nawet najbogatszego państwa. Polska również uczestniczy 
w tej międzynarodowej współpracy. Po wstąpieniu naszego kraju do Unii Euro-
pejskiej przed Komitetem Badań Kosmicznych i Satelitarnych Polskiej Akade-
mii Nauk pojawiły się nowe wyzwania. Chcąc bowiem nadal czynnie uczest-
niczyć w realizacji międzynarodowego programu eksploracji Kosmosu, trzeba 
przede wszystkim dostosować się do polityki Unii Europejskiej w dziedzinie 
badania i wykorzystania przestrzeni kosmicznej, aby zapewnić sobie w tym 
zakresie należne miejsce w rodzinie krajów Wspólnoty. Polscy naukowcy 
i technicy opracowują tak wiele różnych zagadnień, że nie sposób wymienić 
szczegółowo wszystkich. Ograniczmy się zatem do tematyki astronomicznej. 
Badania te są realizowane w różnym zakresie w Centrum Badań Kosmicznych 
PAN, w Centrum Astronomicznym im. M. Kopernika PAN, Instytucie Geodezji 
i Kartografii oraz Instytucie Meteorologii i Gospodarki Wodnej, a także w kilku 
uniwersytetach, politechnikach i akademiach. Od początku lat dziewięćdzie-
siątych ubiegłego wieku Polska współpracuje z Europejską Agencją Kosmiczną 
(ESA). Znaczący był nasz udział w przygotowaniu misji INTEGRAL (Internatio-
nal Gamma Ray Laboratory). W naukowym wyposażeniu tego satelity ESA, 
wysłanego na orbitę w październiku 2002 roku, pracują przyrządy zaprojekto-
wane i wykonane w Centrum Badań Kosmicznych PAN i kilku innych polskich 
placówkach naukowych. Polska uczestniczyła również w misji Cassini, Rosetta 
i wielu innych. 
Obecnie uczestniczymy w kilku projektach ESA. Oto przykłady niektórych 
z tych misji. W 2009 roku uruchomiono satelity Herschel i Planck, a takżej XEUS. 
Sztuczny satelita Herschel służy do obserwacji fotometrycznych i spektrosko-
powych w dalekiej podczerwieni. Spodziewamy się otrzymać materiały mające 
istotne znaczenie dla badania wczesnych faz ewolucyjnych gwiazd, układów 
Rys. 43. Monochromatyczne obrazy 
Słońca
Na Ziemi działa wiele ośrodków naukowych, które 
gromadzą i opracowują, a następnie archiwizują 
obserwacje tarczy słonecznej i zjawisk, które prze-
biegają w otoczeniu Słońca. Wszystkie one odbierają 
wyniki pomiarów wykonywanych przez satelity 
astronomiczne i geofizyczne. Warto wymienić NOAA 
– National Oceanic and Atmospheric Administration 
– centrum, które na podstawie obserwacji satelitar-
nych stale bada burze geomagnetyczne i radiowe 
burze słoneczne. Prowadzi stałe monitorowanie 
Słońca, zjawisk geofizycznych i słoneczno-ziemskich 
powiązań.
SOHO jest wyposażony w różnorodną aparaturę, 
dzięki której prowadzi stałe obserwacje Słońca 
w wielu przedziałach widmowych i w świetle mono-
chromatycznym. Na przykład w dalekim ultrafiolecie 
są to następujące długości fal: Fe IX i X (171 Å), Fe XII 
(195 Å), Fe XV (284 Å), He (304 Å)
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planetarnych i galaktyk. Oczekujemy obserwacji komet oraz zewnętrznych ciał 
niebieskich krążących na obrzeżach Układu Słonecznego. Badania w tym kie-
runku zapoczątkowano już przed laty. I tak w 1986 roku sonda Giotto zbliżyła 
się do komety Halleya na niewielką odleg łość kilkuset kilometrów, napotykając 
na swej drodze liczne okruchy materii kometarnej. Sonda Deep Space 1 w lipcu 
1999 roku przeleciała obok planetoidy Braille’a (numer katalogowy 9969) i wyko-
nała ogromną liczbę jej zdjęć. Analizując między innymi te materiały, wysnuto 
wniosek, że planetoida ta to najprawdopodobniej pozostałość obiektu, który 
zderzył się z Westą, a którego szczątki docierają do nas w postaci meteorytów. 
Deep Space 1 przekazała na Ziemię w 2001 roku bogatą kolekcję zdjęć komety 
Borelli. Obecnie sonda trwa w uśpieniu. Kolejny krok wykonała sonda Star-
dust, która w 2004 roku przeleciała w pobliżu komety Wild 2, pobrała próbki 
jej atmosfery, a następnie dostarczyła je na Ziemię w 2006 roku. Ten projekt 
badania peryferyjnych obiektów Układu Słonecznego jest obecnie realizowany 
przez sondę Deep Impact, która wystartowała z Ziemi (z Przylądka Canaveral) 
12 stycznia 2005 roku, a wysłana została na spotkanie z kometą Tempel 1. Po 
kilkumiesięcznym locie, podczas którego przeprowadzano stosowne korekty 
orbity sondy, dnia 4 lipca, około godziny 6 TU, nastąpiło zderzenie komety 
z pociskiem wystrzelonym z sondy kosmicznej. Oczekiwano, że pocisk wybije 
w komecie krater o średnicy około 120 m, głęboki na 25 m. Jest to bezprece-
densowa okazja pobrania próbek materii kosmicznej pochodzącej z wczesnego 
okresu kształtowania się Układu Słonecznego. Sondę następnie skierowano do 
badania komety Halleya, którą minie 10 października 2010 roku.
Sztuczny satelita Planck wyruszył w celu precyzyjnego mierzenia anizo-
tropii kosmicznego tła mikrofalowego 14 maja 2009 roku. Wyniki tych pomia-
rów wykorzysta astrofizyka i kosmologia w badaniach dotyczących powstania 
Wszechświata i jego najwcześniejszych faz ewolucyjnych. Z kolei XEUS (X-ray 
Evolving Universe Spectroscopy) ma być nowoczesnym teleskopem rentgenow-
skim, o wysokiej czułości, przeznaczonym do badania najmłodszych źródeł 
rentgenowskich. Ten dział astronomii rentgenowskiej ma kapitalne znacze-
nie w badaniach kosmologicznych. Teleskop rentgenowski XEUS będzie tak 
ogromny (jego ogniskowa ma liczyć 50 m), że najlepiej będzie umieścić go na 
dwóch oddzielnych SSZ. Oba satelity unoszące poszczególne części teleskopu 
rentgenowskiego muszą być utrzymywane w stałej (z dokładnością do 1 mm) 
odległości. Planuje się wysłać laboratorium do punktu Lagrange’a (L2), w ukła-
dzie Słońce — Ziemia, a zatem w odległości 1,5 mln km od Ziemi. 
Heliofizyka, badania planet i małych ciał Układu Słonecznego oraz badania 
Ziemi metodami geodezji satelitarnej uzupełniają tę listę, lecz nie przedstawiają 
pełnego wachlarza naukowej problematyki rozwijanej w pracowniach polskich 
badaczy Wszechświata. Godzi się podkreślić, że zajmują się oni również prak-
tyczną stroną zagadnienia, a więc zastosowaniami tych badań w życiu gospo-
darczym. Mowa tu o telekomunikacji, zapewniającej łączność telefoniczną, 
transmisję programów telewizyjnych, prognozowanie pogody, badanie zmian 
środowiska i wiele innych.
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Spośród licznych składników Układu Słonecznego Słońce, Księżyc i 5 pla-
net to obiekty, które można obserwować nieuzbrojonym okiem; one to więc 
najwcześniej zostały nazwane; ich nazwy pochodzą z mitologii. W tej samej 
konwencji są utrzymane nazwy 3 planet odkrytych dopiero po zastosowaniu 
lunet. Uran — jak wiadomo — został odkryty w 1781 roku, Neptun w 1840 
roku, a Pluton — w 1930 roku.
Oprócz planet, do Układu Słonecznego należą także liczne ciała niebieskie, 
których powierzchnię pokrywa twarda skorupa. Są to naturalne satelity pla-
net, komety i planetoidy, zwane również planetkami, małymi planetami lub 
asteroidami. Historia planetoid bierze swój początek w XIX stuleciu, w chwili 
odkrycia przez Giuseppe Piazziego pierwszej planetoidy — Ceres. Następne 
planetoidy były oznaczane kolejnymi numerami i nazwami własnymi, nada-
wanymi dość dowolnie. Na przykład niestrudzony łowca planetoid Maksymi-
lian Wolf (1863—1932) odkrywanym metodą fotograficzną planetoidom nada-
wał nazwy, które upamiętniały członków jego rodziny (z teściową włącznie), 
a nawet… psy. Z czasem utrwalił się w tym zakresie porządek. Każda planeto-
ida otrzymywała numer katalogowy i nazwę nawiązującą do ważnego wyda-
rzenia, miejsca lub osoby. Spora jest grupa „polskich” planetoid; wśród nich są: 
Poznania, Wawel, Banachiewicz, Woszczyk, Solidarność i inne. Obecnie każda 
nowa planetoida otrzymuje prowizoryczne oznaczenie w postaci liczby roku 
(odkrycia) oraz dwóch liter i cyfr oznaczających datę odkrycia. 
Historia komet została zapoczątkowana w zamierzchłych czasach. Do nie-
dawna obowiązywała reguła, że bezpośrednio po odkryciu komety nadawano 
jej prowizoryczne oznaczenie, zawierające liczbę roku jej pojawienia się i małą 
literę alfabetu łacińskiego, oznaczającą kolejność odkrycia w obrębie danego 
roku kalendarzowego, np. Kometa Bennetta 1969i to kometa, która w 1969 roku 
została odkryta jako dziewiąta. Po opracowaniu obserwacji i obliczeniu elemen-
tów orbity kometa otrzymywała oznaczenie definitywne, składające się z liczby 
roku, w którym minęła peryhelium, i liczby pisanej rzymskimi cyframi, wskazu-




cytowana kometa otrzymała następujące oznaczenie definitywne: Kometa Ben-
netta 1970 II, co należy rozumieć, że w 1970 roku przeszła przez peryhelium jako 
druga w kolejności. Do oznaczeń dodawano też nazwisko odkrywcy lub autora 
obliczenia systemu elementów orbity, na przykład jasna kometa okresowa jest 
znana pod nazwą Kometa Halleya, ponieważ Halley, analizując elementy orbit 
kilkudziesięciu komet, wskazał trzy bardzo podobne systemy elementów, które 
przyporządkował tej samej komecie — przepowiadając na tej podstawie przy-
bliżoną datę kolejnego powrotu do Słońca. Przewidywania te się spełniły. Warto 
znać te reguły, w literaturze bowiem ciągle jeszcze spotyka się komety tak ozna-
czane, mimo że obowiązuje już nowy system nazewnictwa. Jest on podobny 
do konwencji oznaczania nowych planetoid. Obecnie odkrywa się bardzo dużo 
nowych komet, warto więc wiedzieć, jak interpretować nowe oznaczenia. Od 
1994 roku każda nowa kometa otrzymuje oznaczenie zawierające liczbę roku 
odkrycia i dużą literę alfabetu łacińskiego, wskazującą połówkę miesiąca, w któ-
rym nastąpiło odkrycie. Jeśli w 2-tygodniowym interwale czasowym odkryto 
więcej komet, to dodaje się liczbę wskazującą kolejność odkrycia. Zatem kometa 
2007 B 4 została odkryta jako czwarta w drugiej połowie stycznia 2007 roku. 
Według nowej konwencji, Kometa Bennetta przyjmuje oznaczenie: C/1969 Y1. 
Okresowa zagubiona kometa de Vico (1846 IV) odnalazła się dnia 17 września 
jako kometa 1995 S1, odkryta niezależnie przez trzech Japończyków. Wspaniała 
jasna kometa McNaught, odkryta w Australii, obserwowana na przełomie lat 
2006 i 2007, ma oznaczenie: C/2006 P1. Warto o niej pamiętać, gdyż jest najjaśniej-
sza spośród obserwowanych w minionych 100 latach. Niestety, w Polsce nie było 
dogodnych warunków do jej obserwacji.
Litera C zamieszczona przed oznaczeniem odnosi się do komety jednopo-
jawieniowej, a więc takiej, która porusza się po orbicie otwartej (parabola lub 
hiperbola) i tylko raz w życiu zbliża się do Słońca. Stosuje się też inne oznacze-
nia. Litera P oznacza kometę okresową, X odnosi się do komety, której elementy 
orbity nie zostały wyznaczone wystarczająco dokładnie. Litera D informuje, 
że komety brak, gdyż została zagubiona lub uległa zniszczeniu, jak kometa 
S-L 9, która w 1994 roku zderzyła się z Jowiszem. Są i takie obiekty, które bez-
pośrednio po odkryciu zostały zakwalifikowane jako komety, a po dalszych 
analizach — „przeniesione” do planetoid. W katalogach komet i planetoid są 4 
takie obiekty, wśród których prym wiedzie Chiron. Ten obiekt jako planetoida 
ma numer katalogowy 2060, natomiast jako kometa przyjmuje oznaczenie 95P/
Chiron.
Ziemski Księżyc — niewielki, lecz bardzo nam bliski — widoczny jest 
z Ziemi w postaci dużej tarczy o średnicy kątowej około 0,5°. Oglądany przez 
Rys. 44. Czerwona plama na Jowiszu
Zewnętrzne warstwy atmosfery Jowisza charakte-
ryzują się bogatą strukturą, której szczegóły można 
obserwować za pomocą niewielkiego teleskopu lub 
nawet lornetki. Teleskopowe obserwacje tej planety 
rozpoczęto w XVII wieku, po zastosowaniu przez 
Galileusza lunety do obserwacji astronomicznych. 
Od początku obserwacji teleskopowych jest znana 
czerwona plama – gigantyczny wir, największy ze 
znanych w Układzie Słonecznym. Zmiany kształtu 
i rozmiarów czerwonej plamy, jej strukturę i ewolu-
cję coraz lepiej poznajemy na podstawie obserwa-
cji pozaatmosferycznych. W 1979 roku obok Jowisza 
przeleciał Voyager, który przekazał na Ziemię pierw-
sze obrazy tej planety obserwowanej z niewielkiej 
odległości. Z ostatnich badań wynika, że u schyłku 
XX wieku pojawiła się druga, o połowę mniejsza 
plama, o której niekiedy mówi się „Czerwona Plama 
Junior”. Jedna z kamer o wysokiej rozdzielczości, 
należąca do wyposażenia Kosmicznego Teleskopu 
Hubble’a, systematycznie obserwuje Jowisza, głów-
nie śledzi czerwone plamy. 
Na fotografii widnieje mozaika zdjęć wykonanych 
przez teleskop Hubble’a w okresie 1992–1999
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teleskop, ukazuje obserwatorom powierzchnię o bardzo bogatej i zróżnicowa-
nej rzeźbie. Na obserwowanej z Ziemi części powierzchni naszego jedynego 
naturalnego satelity można wyodrębnić kilkadziesiąt tysięcy szczegółów. Ze 
względu na to, że okres obiegu Księżyca wokół Ziemi (miesiąc gwiazdowy) 
jest dokładnie równy okresowi jego obrotu wokół własnej osi glob księżycowy 
zwraca się ku nam stale tą samą częścią swej powierzchni. Wynika stąd, że 
z obserwacji ziemskich znane jest dobrze ukształtowanie pionowe tylko połowy 
Księżyca1. Mapy Księżyca zaczęto sporządzać z chwilą rozpoczęcia obserwacji 
teleskopowych, a te zapoczątkował Galileusz w pierwszej dekadzie XVII stu-
lecia. Ujrzawszy na Księżycu liczne kratery, góry i rozległe równiny, Galileusz 
„przeniósł” na satelitę naszej planety terminologię ziemską.
Wybitnym znawcą powierzchni Księżyca był polski astronom Jan Hewe-
liusz (1611—1687), autor słynnego dzieła Selenographia, które przez półtora 
wieku uznawano za podstawowy podręcznik topografii Księżyca. Nazwy, 
które Heweliusz nadał obiektom księżycowym, utrzymały się do czasów nam 
współczesnych, a po odebraniu na Ziemi obrazów odwrotnej strony Księżyca 
wprowadzono tam nazewnictwo zgodne z konwencją Heweliusza. Najliczniej-
sze formacje powierzchniowe, czyli kratery, upamiętniają sławnych przedsta-
wicieli nauk ścisłych. Mamy więc na Księżycu kratery fizyków, na przykład: 
Newtona, Fraunhofera, Faradaya, Angstroma czy Bernoullego; astronomów: 
Piazziego, Flammariona, Herschela, czy Baily’ego; a także matematyków: Pita-
gorasa, Gaussa, Bessela czy Fouriera. Nazwisk swych użyczyli kraterom uczeni 
różnych epok — od starożytności do czasów nam współczesnych. Z kolei 
morza, góry, doliny i zatoki noszą nazwy zapożyczone z odpowiednich forma-
cji powierzchniowych Ziemi. Są więc kratery: Archimedes, Argelander, Caven-
dish, Faraday, Gay Lussac, Gutenberg, Haalley, Messier, Hipparchus, Merca-
tor, Newcomb, Pickering, Roemer, Torricelli. Oprócz kraterów na powierzchni 
księżyca widnieją liczne rozległe równiny, zwane tradycyjnie morzami, np.: 
Chmur, Deszczów, Humboldta, Pogody, Żyzności, Ocean Burz. Sporo miejsca 
zajmują też łańcuchy górskie: Alpy, Ałtaj, Apeniny, Karpaty, Kaukaz, Pireneje, 
Ural. Swe kratery mają również polscy astronomowie, a wśród nich Franciszek 
Armiński (1789—1848) i Tadeusz Banachiewicz (1882—1954).
Księżyc — jak wiadomo — jest jedynym ciałem niebieskim, na którym prze-
bywali ludzie. W lipcu 1969 roku dotarł do Księżyca pierwszy statek załogowy 
1 Wypada dodać, że z Ziemi, dzięki libracji, można obserwować nieco większą część globu 
księżycowego — łącznie 59% jego powierzchni. Libracja (łac. libra — ‘waga’) została omówiona 
w rozdziale zatytułowanym Księżyc, por. s. 82.
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Apollo 11. Pilotowany przez Michaela Collinsa, wszedł na orbitę okołoksięży-
cową, a lądownik „Orzeł” z Neilem Armstrongiem i Edwinem Aldrinem na 
pokładzie osiadł na powierzchni Księżyca, na Morzu Spokoju. Aby upamiętnić 
ten fakt, złamano żelazną zasadę „wprowadzania” na Księżyc tylko nazwisk 
osób zmarłych, umieszczając tam nazwiska pierwszych selenonautów. „Ofia-
rowano” im trzy malutkie kraterki w pobliżu miejsca lądowania, w punkcie 
o współrzędnych selenograficznych: długość wschodnia – 23° 25’ 55”; szero-
kość północna – 0° 41’ 18”. Znajdują się one w sąsiedztwie niewielkich krate-
rów Ritter, Sabine i Moltke. Największy krater Armstrong, widoczny z Ziemi 
jako obiekt o średnicy 2,4”, liczy niespełna 5 km. O kilkanaście kilometrów na 
południowy zachód widnieje malutki Collins (o średnicy około 2,5 km), a dalej 
— w kierunku północno-zachodnim — znajduje się Aldrin (o średnicy około 
3 km). Szczegóły tego fragmentu powierzchni Księżyca są doskonale widoczne, 
gdy znajdują się na terminatorze, co następuje dwukrotnie każdego miesiąca 
— gdy wiek Księżyca osiąga wielkość od 5 dni do 6 dni, a następnie od 18 dni 
do 19 dni (tj. 4 lub 5 dni po pełni).
Zapoczątkowany przez Galileusza zwyczaj nadawania nazw fragmentom 
rzeźby gruntu księżycowego nie ograniczał się wyłącznie do kraterów. Gali-
leusz oznaczył i nazwał liczne pasma górskie. I tak mamy na Księżycu: Alpy, 
Apeniny, Karpaty, Kaukaz i inne „przeniesione” z Ziemi. Rozległe równiny 
naszego satelity Galileusz uznał za morza, stąd Ocean Burz, Morze Wilgoci, 
Morze Deszczów, Morze Spokoju i wiele innych, jeziora i zatoki — wszyst-
kie, oczywiście, pozbawione wody. Warto dodać, że powierzchnia Księżyca 
wydaje się martwa i niezmienna, jednak obraz ten nie jest prawdziwy. Rzeźba 
powierzchniowa naszego satelity bowiem nieznacznie się zmienia. Tworzą się 
nowe malutkie kraterki, a dzieje się tak za sprawą spadających tam meteory-
tów. I tak na przykład 2 maja 2006 roku w okolicach Mare Nubium uderzył 
meteoryt, dzięki któremu powstał nowy krater o średnicy 14 m i głębokości 
3 m. Miłośnicy astronomii z różnych krajów obserwują rozbłyski na Księżycu 
towarzyszące spadkom meteorytów. 
Pierwsze prace zmierzające do „zagospodarowania” powierzchni Księżyca, 
a także innych planet podjęto w ubiegłym stuleciu. Zapoczątkował je w 1919 
roku Kongres Międzynarodowej Unii Astronomicznej w Brukseli. Kilkanaście 
lat później opublikowano pierwszy systematyczny zestaw nazw księżycowych. 
Na początku lat sześćdziesiątych ubiegłego wieku, po pierwszym oblocie Księ-
życa przez Łunę III, pojawiły się pierwsze mapy odwrotnej strony naszego 
satelity. W miarę rozwoju techniki obserwacyjnej konstruowano coraz lepsze 
teleskopy, co umożliwiało o wiele dokładniejsze poznawanie ukształtowania 
155
powierzchni planet, zwłaszcza Marsa, który w czasie kolejnych wielkich opo-
zycji, następujących co 15 lub 17 lat, zbliża się do Ziemi na odległość niespełna 
60 mln km. Bardzo rzadka atmosfera tej planety nie stanowi utrudnienia w jej 
naziemnych obserwacjach i dlatego już na przełomie lat pięćdziesiątych i sześć-
dziesiątych minionego stulecia dość dobrze była znana rzeźba terenu marsjań-
skiego. U schyłku lat pięćdziesiątych opublikowano zestaw ponad 100 nazw 
formacji powierzchniowych Marsa. 
Burzliwy rozwój astronomii pozaatmosferycznej i jej osiągnięcia znacznie 
rozszerzyły — i nadal rozszerzają — naszą wiedzę o Układzie Słonecznym. 
Obecnie sprawy związane z nazewnictwem w Układzie Słonecznym przed-
stawiają się następująco. W Międzynarodowej Unii Astronomicznej powołano 
Komisję ds. Nazewnictwa Księżyca, Merkurego, Wenus i Dalszych Ciał Układu 
Słonecznego. Ustalono reguły tworzenia nowych nazw. Katalog nazw liczy 
wiele tysięcy pozycji i zawiera nazwiska postaci historycznych, reprezentują-
cych najróżniejsze dziedziny twórczości intelektualnej, postaci mitologicznych 
i legendarnych, a także nazwy geograficzne.
Kraje i grupy etniczne ujęte w tym słowniku obejmują cały świat. I tak 
uwzględniono w nim między innymi niemal 100 krajów afrykańskich, po 
kilkadziesiąt krajów z poszczególnych kontynentów, kilkanaście z Oceanii — 
łącznie 283 kraje i grupy etniczne.
Merkury. Na powierzchni tej planety wyodrębniono: kratery, góry, doliny 
i zatoki, którym nadano nazwy na cześć wybitnych zmarłych artystów (muzy-
ków, malarzy i pisarzy), nazwy statków odkrywców lub naukowych ekspedy-
cji. W ten sposób między innymi upamiętniono arabskiego poetę Abu Nuwasa, 
angielskiego poetę Johna Koatsa (1795—1821) i arabską poetkę Al Khansa, 
powieściopisarza Balzaka (1799—1850). Muzyków „reprezentują” Johann Bach 
(1685—1750) i węgierski kompozytor Béla Bartók (1881—1945).
Wenus. Wyodrębniono 14 różnych typów formacji powierzchniowych tej 
planety, w tym liczne kratery, którym patronują boginie: polowania, Księ-
życa, urodzaju, wojny, miłości, szczęścia i inne. Fragmenty rzeźby gruntu 
Wenus noszą imiona bohaterek mitologicznych, „mieści się” tu także cały 
panteon słynnych kobiet (postaci historycznych), a nazwa planety pojawia 
się w różnych językach. Mitologiczne boginie, które użyczyły swego imie-
nia obiektom gruntu Wenus, to między innymi: Aditi Dorsa (indiańska 
bogini niebios), Al. Thodus — według nigeryjskich wierzeń stworzyła Zie-
mię i roślinność, Aleksota (litewska bogini miłości) i Jael (hebrajska bogini 
świtu). Znalazła się tu również leśna wiedźma — słowiańska Baba-Jaga. 
Polki reprezentują: kompozytorka Tekla Badarzewska (1834—1861) i poetka 
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Maria Konopnicka (1842—1910), natomiast Rosję — poetka Anna Achma-
towa (1899—1966). 
Mars i jego naturalne satelity. Na powierzchni tej planety wyodrębniono 
5 różnych typów formacji powierzchniowych. Nazwano je nazwiskami zmar-
łych naukowców, badaczy Marsa, pisarzy — autorów książek o Marsie. Pojawia 
się tu również słowo „Mars” w różnych językach oraz dawne i współczesne 
nazwy rzek. Upamiętniono takie postaci, jak: Eugene Antoniadi (1870—1944) — 
doskonały obserwator, twórca map powierzchni Merkurego i Marsa, Domini-
que F.J. Arago (1786—1853) — astronom, fizyk i matematyk, czy Edward Knabel 
(1841—1930) — brytyjski astronom.
Deimos (satelita Marsa) — obiektom powierzchni tego satelity użyczyli 
swych nazwisk autorzy, którzy pisali o satelitach Marsa, jak Jonathan Swift 
(1667—1745) i François Voltaire (1694—1778).
Phobos (drugi naturalny satelita Marsa) — elementy jego powierzchni 
nazwano na cześć naukowców prowadzących badania satelitów Marsa, astro-
nomów: niemieckiego Heinricha D’Arresta (1822—1875), amerykańskiego Asa-
pha Halla (1829—1907) i francuskiego Roche’a Édouarda (1820—1883). 
Satelity Jowisza. Planeta Jowisz posiada bardzo liczne naturalne satelity. 
Znaczna ich część to niewielkie, nieregularne bryły, odkrywane przez sondy 
międzyplanetarne przelatujące w pobliżu Jowisza. Podamy jedynie kilka infor-
macji dotyczących nazw formacji powierzchniowych niemal wyłącznie sateli-
tów galileuszowych: 
—  Amalthea — tu obiekty powierzchni noszą nazwy osób i miejsc związa-
nych z mitologiczną Amalteją2.
—  Thebe — elementy powierzchni przybrały nazwy osób i miejsc powiąza-
nych z mitologicznymi Tebami.
—  Io — w tym przypadku formacje powierzchniowe to ogień, Słońce, bohate-
rowie mitologiczni, bogowie grzmotów, bogowie Słońca, wulkanów, mito-
logiczni kowale z piekła Dantego, a wśród nich bogowie ognia: japoński 
Masubi i grecki Prometheus; Zamama — babiloński bóg Słońca, zboża i… 
wojny.
— Europa — obiektom powierzchni nadano nazwy celtyckich kręgów kamien-
nych, celtyckich bogów i bohaterów, jak: Angus — wspaniały celtycki bóg 
miłości, czy Cliodhna — celtycka bogini piękności. 
2 Według mitologii greckiej na dwa znaczenia: 1) nimfa, wychowawczyni małego Zeusa 
ukrywanego na Krecie; 2) imię kozy, karmicielki Zeusa, przeniesionej na niebo.
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— Ganimedes — elementy powierzchni noszą nazwy: bogów i bohaterów 
starożytnych (Adad — asyryjsko-babiloński bóg grzmotów, Bes — egipski 
bóg małżeństwa, En-zu — babiloński bóg Księżyca), miejsc związanych 
z mitologią egipską, upamiętniają astronomów — odkrywców satelitów 
Jowisza. 
— Kallisto — obiekty tego satelity Jowisza przyjęły nazwy ludzi, bogów 
i bohaterów mitologii ludów północy, zamieszkujących w dużych szero-
kościach geograficznych; i tak: Adlinda, według Eskimosów, to miejsce 
w głębi oceanu, gdzie przebywają dusze zmarłych, Utgard — teutońska 
siedziba olbrzymów, Akycha — nazwa Słońca na Alasce, Aziren — estoński 
duch śmierci, Aningan — eskimoski bóg Księżyca, Igaluk — nazwa Księ-
życa z Alaski, Sarakla — ugrofińska bogini patronująca narodzinom dzieci, 
Vutash — estoński duch wody.
Satelity Saturna
—  Janus i Epimeteus — elementy powierzchni noszą nazwy z mitów o Kasto-
rze i Polluksie.
—  Enceladus — obiektom na powierzchni tego satelity nadano nazwy postaci 
i miejsc z Arabskich Nocy Richarda Francisa Burtona.
—  Tethys — fragmenty powierzchni tego satelity stanowią postaci i miejsca 
z Odysei Homera.
—  Dione — formacje powierzchniowe przybrały nazwy postaci i miejsc z Ene-
idy Wergiliusza.
—  Rhea — elementy powierzchni to postaci i miejsca z chorwackiej mitologii.
—  Tytan — w przypadku tego satelity Saturna obiekty powierzchni przyjęły 
nazwy starożytnych, wymarłych kultur.
—  Hiperion — fragmenty powierzchni satelity nazwano imionami bogiń 
Słońca i Księżyca.
—  Japetus — elementy powierzchni stanowią postaci z Pieśni o Rolandzie.
— Phoebe — obiektom na powierzchni tego satelity nadano nazwy postaci 
z mitologii greckiej.
Satelity Urana
— Puck, Miranda, Ariel, Umbriel, Titania, Oberon — elementy ich powierzchni 
nazwano imionami głównych bohaterów sztuk Williama Shakespeare’a.
Satelity Neptuna
—  Tryton — obiektom na jego powierzchni nadano „wodne” nazwy, z wyłą-
czeniem Greków i Rzymian.
—  Małe satelity — elementom ich powierzchni nadano imiona mitologicznych 
bogów i bogiń związanych z Neptunem.
Pluton — fragmenty jego powierzchni noszą imiona bóstw ze świata zmar-
łych, na przykład rzymskiego boga świata podziemnego (odpowiednika grec-
kiego Hadesa):
—  Charon (księżyc Plutona odkryty w 1978 roku) — swą nazwę bierze od 
mitologicznego przewoźnika zmarłych dusz przez Styks. 
— Księżyce odkryte oficjalnie przez teleskop Hubble’a w maju 2005 roku (tele-
skop Hubble’a zarejestrował je jeszcze w czerwcu 2002 roku):
•  Niks (księżyc Plutona) — jego nazwa pochodzi od greckiej bogini nocy, 
matki demonów i bóstw.
•  Hydra — księżyc Plutona o nazwie dziewięciogłowego potwora, straż-
nika jeziora Lerna u wejścia do świata podziemnego.
Planetoidy
—  Ida — nazwy jaskiń i grot z całego świata, np. Azzurra na Kapri, Niebie-
ska Grota Lascaux — grota we Francji pokryta prehistorycznymi malowi-
dłami.
Różne formacje powierzchniowe
—  kratery — nazwiska twórców projektu Galileo.
Inne formacje powierzchniowe — nazwiska odkrywców Idy
—  Daktyl — kratery Acmon, Celmis.
—  Gaspra — kratery — nazwy uzdrowisk światowych, a wśród nich: Baden- 
-Baden (w Niemczech), Beppu (Japonia), Karlsbad (Czechy), Krynica (Pol-
ska), Marikoran (Indie), Tang-Shan (Chiny), Jałta (Ukraina). 
Równiny (regiony) — nazwiska odkrywców Gaspry i współtwórców pro-
jektu Galileo.
Matylda — nazwy zagłębi węglowych, a wśród nich: Bagamur (Mongolia), 
Kalimantan (Borneo — Indonezja), Lubin (Polska).
Kratery — nazwy basenów węglowych świata.
Eros — mitologiczne i legendarne nazwy o charakterze erotycznym, jak na 
przykład: Bovary (bohaterka opowiadania Flauberta Madame Bovary), Kupidyn, 
Don Juan, Don Kichot, Dulcynea, Eurydyka, Radames (egipski oficer upamięt-
niony w operze Verdiego Aida), Selene (grecka mitologiczna bogini Księżyca), 
Walentyna (dla upamiętnienia Walentynek).
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Szczegóły powierzchni ciał Układu Słonecznego zaczęto badać w XVII stu-
leciu, po zastosowaniu do obserwacji nieba lunet. W pierwszej dekadzie XVII 
wieku Galileusz skierował na niebo samodzielnie wykonaną lunetę. W ten spo-
sób poznał liczne ciekawe fakty, między innymi odkrył góry na Księżycu, księ-
życe Jowisza i fazy Wenus. Wraz z rozwojem techniki obserwacyjnej budowano 
coraz większe, dokładniejsze przyrządy, dzięki którym można było coraz lepiej 
poznawać wygląd powierzchni pobliskich planet. W toku obserwacji naziem-
nych natrafiono na przykład na słynne kanały na Marsie. Dokonał tego Persival 
Lowell (1855—1916). W kanałach tych uparcie i z ogromną nadzieją bezowocnie 
dopatrywano się śladów działalności istot rozumnych. Istotny rozwój badań 
Układu Słonecznego nastąpił z chwilą zapoczątkowania badań pozaatmos-
ferycznych. Obecnie znamy już dobrze ukształtowanie powierzchni bliskich 
Ziemi planet, a także niektórych ich naturalnych satelitów. Nowoczesna plane-
tologia nie ogranicza się jednak tylko do opisu wyglądu powierzchni poszcze-
gólnych obiektów. Korzysta z metod fizycznych, chemicznych, geologicznych 
i geofizycznych. Bada się również strukturę powierzchni planet i ich księżyców, 
skład chemiczny gruntu planetarnego i warunki fizyczne panujące w różnych 
zakamarkach Układu Słonecznego. Badania te wykonuje się za pomocą apa-
ratury stanowiącej wyposażenie licznych pojazdów kosmicznych wysyłanych 
z Ziemi na orbity okołoplanetarne, a także na powierzchnię różnych ciał naszej 
słonecznej rodziny. 
Już we wstępnej fazie tych badań stwierdzono, że planety grupy ziemskiej 
oraz niektóre satelity planet są obficie usiane kraterami. Mają dwojakie pocho-
dzenie: wulkaniczne lub uderzeniowe. 
Kratery wulkaniczne, wypełnione płatami zastygłej lawy, to pozosta-
łość po burzliwym etapie we wczesnym stadium ewolucyjnym planety. 
Są one nieczynne, gdyż działalność wulkaniczna na planetach należy już 
do przeszłości. Wyjątek stanowi pod tym względem czynny wulkan na 
powierzchni satelity Jowisza Io. Po raz pierwszy ujrzeliśmy go na fotogra-
fiach przekazanych na powierzchnię Ziemi przez kamery uniesione w prze-
Kratery  
w Układzie Słonecznym
Rys. 45. Łańcuszek kraterów 
na powierzchni Księżyca
Ślady dawnych kolizji kosmicznych można spotkać 
również na Księżycu. Załoga statku Apollo 12, obla-
tując Księżyc, dostrzegła obok krateru Davy (średnica 
krateru = 34 km), o współrzędnych selenocentrycz-
nych: 11,8 S i 8,1 W, łańcuszek kilkunastu kraterów 
o łącznej długości 50 km. Rodowód ich tłumaczono 
dwojako: 1) pochodzeniem wulkanicznym; 2) uwa-
żano, że stanowią ślady wielokrotnych zderzeń 
z obiektem typu S-L 9. Bardziej prawdopodobna 
wydaje się hipoteza druga. Na powierzchni Księżyca 
jest bowiem bardzo wiele kraterów uderzeniowych
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strzeń międzyplanetarną na pokładach próbników kosmicznych z serii Pio-
neer, a następnie Voyager.
Drugi rodzaj kraterów to pozostałości po spadłych meteorytach. Te kratery 
uderzeniowe są bardzo liczne — o wiele liczniejsze niż na Ziemi. Powody są pro-
ste. Upstrzone bowiem kraterami są planety o bardzo rzadkiej atmosferze. Tak 
rzadkiej, że nie stanowi ona przeszkody dla okruchów materii międzyplanetar-
nej, które docierają do powierzchni planety. My, na Ziemi, jesteśmy w uprzy-
wilejowanej sytuacji. Atmosfera ziemska jest tak gęsta, że większość drobnych 
meteoroidów wyparowuje całkowicie, zanim zdoła dotrzeć na powierzchnię 
naszej planety. Jest jeszcze drugi powód. Kratery na Ziemi niszczeją, ulegając 
destrukcji wskutek działania wiatrów, opadów atmosferycznych i skoków tem-
peratury. Warto zapoznać się ze zdjęciami powierzchni różnych planet, gdyż 
w wielu przypadkach można napotkać na wręcz sensacyjne obiekty. Kratery 
na planetach są trwalsze niż na Ziemi, nie podlegają bowiem niszczącej dzia-
łalności wiatru i wody. 
Powierzchnię Merkurego pokrywają liczne kratery o średnicach od kilku 
metrów do ponad 1 tys. km, głównie uderzeniowe, liczne jak na Księżycu. Naj-
większy z nich (o średnicy 1400 km), który znajduje się na półkuli północnej, na 
Równinie Upału (Caloris Basin), powstał prawdopodobnie niespełna 4 mld lat 
temu. Badania powierzchni Merkurego zapoczątkował w 1970 roku Mariner 10. 
Obecnie prace te kontynuuje Messenger, który zajmuje się głównie badaniem 
dziewiczych fragmentów powierzchni tej planety. W 2011 roku Messenger, po 
skomplikowanych manewrach koniecznych ze względu na bardzo silne pole 
grawitacyjne pobliskiego Słońca, stanie się sztucznym satelitą Merkurego.
Na powierzchni Wenus występują liczne równiny pochodzenia wulkanicz-
nego. Zaobserwowano kilkaset kraterów o średnicach od kilku kilometrów do 
200 km.
Na Marsie spotkamy kratery uderzeniowe i wulkaniczne. Na szczególną 
uwagę zasługuje Olympus Mons — największy wulkan w Układzie Słonecz-
nym, położony na obszarze wulkanicznym Tharsis Montes. Znajduje się tu 12 
dużych wulkanów, w tej liczbie 4 olbrzymie. Największy z nich to Olympus 
Mons, o średnicy 624 km i wysokości 25 km. Krater Kaldera o średnicy 80 km 
znajduje się na szczycie. Dla porównania: Największy wulkan ziemski to Mauna 
Loa o średnicy „zaledwie” 120 km i wysokości 4 km (wysokość od poziomu 
morza wynosi 9 km). We wnętrzu Olympus Mons zmieściłby się cały łańcuch 
wysp Hawaje. Liczne kratery rozpoznano również na powierzchni Deimosa. 
Z kolei na Fobosie są kratery o średnicach kilku kilometrów. W czasie kolejnych 
misji kosmicznych rozpoznano też kratery na satelitach Jowisza: Ganimedesie 
Rys. 46. Krater w kształcie pająka 
na Merkurym 
Międzyplanetarna sonda Messenger (MErkury Sur-
face Space ENvironment GEochemistry) rozpoczęła 
szczegółowe badania powierzchni Merkurego. Po 
niezbędnych, bardzo skomplikowanych manewrach 
w 2011 roku zostanie wprowadzona na orbitę około-
merkuriańską jako sztuczny satelita tej planety. 
Do tego czasu przewidziane są 3 jej przeloty 
w sąsiedztwie Merkurego: w styczniu i październiku 
2008 roku oraz we wrześniu 2009 roku. Podczas kil-
kudziesięciogodzinnego styczniowego (2008) zbliże-
nia do Merkurego Messenger wykonał ponad tysiąc 
fotografii tej planety. Na zdjęciach utrwalił także 
obrazy niebadanych dotąd fragmentów powierzchni 
Merkurego. Zwracają uwagę liczne kratery ude-
rzeniowe, a wśród nich na Równinie Upału (Caloris 
Basin) krater pająkokształtny. Smugi rozchodzące  
się zeń promieniście to niezwykle zagadkowe twory
i Kallisto. Kratery uderzeniowe widnieją także na satelitach Urana — Tytanie 
i Oberonie.
W porównaniu z opisanymi, ziemskie kratery uderzeniowe są niezbyt efek-
towne. Ślady dawnych uderzeń o Ziemię meteorytów zanikają pod wpływem 
niszczącego działania wody i atmosfery ziemskiej. Najsłynniejszy jest meteory-
towy krater Barringera, w Arizonie. Jego średnica wynosi ponad 1 tys. m. 
Jako ciekawostkę warto dodać, że na terenie Polski mamy obiekt obejmu-
jący prawdopodobnie kraterki meteorytowe. Na obrzeżu Poznania, w dziel-
nicy Morasko, znajduje się 7 kraterów o średnicach kilkudziesięciu metrów, 
które w opinii wielu specjalistów mają rodowód meteorytowy. Panuje pogląd, 
że jest to ślad po spadłym meteorycie, i że zjawisko to miało miejsce przed 
5 tys. lat. W drugiej dekadzie ubiegłego stulecia po raz pierwszy znaleziono 
tam żelazny meteoryt. Od tego czasu zbiór meteorytów Morasko, zwanych tak 
od miejsca spadku, stale się wzbogaca. W różnych zbiorach (między innymi 
w Muzeum Ziemi Pomorskiej) są dość okazałe kilku- lub kilkudziesięciokilo-
gramowe obiekty. Największy z nich, o masie 164 kg, znaleziono w 2006 roku. 
W drugiej połowie lat siedemdziesiątych ubiegłego wieku teren ten usiany kra-
terkami został podniesiony do rangi rezerwatu przyrody. Warto przejść rezer-
wat ścieżką dydaktyczną i zapoznać się z treścią tablic informacyjnych, które 
zwracają również uwagę na występujące tam rzadkie gatunki roślin. 
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Plamy słoneczne, odkryte na początku XVII wieku, obserwowane systema-
tycznie od XIX wieku, pojawiają się na Słońcu niemal stale, jednak ich liczba 
okresowo się zmienia. Osiągają różne rozmiary; niekiedy są tak ogromne, 
że można je dostrzec nawet gołym okiem (Uwaga! Nie wolno w żadnym 
wypadku spoglądać na Słońce nieuzbrojonym okiem; grozi to ciężkim 
uszkodzeniem lub nawet utratą wzroku). Przypadki pojawiania się na Słońcu 
olbrzymich plam odnotowywano ongiś w kronikach upamiętniających dziwne 
wydarzenia. Możliwe że obserwował je także grecki filozof Anaksagoras w 467 
roku p.n.e. Widziano je też zapewne w Chinach w 28 roku p.n.e. Bardzo dużą 
plamę można było dostrzec gołym okiem przez kilka dni w 807 roku. Wspa-
niały zestaw fotografii szczególnie ciekawych plam słonecznych można obej-
rzeć w Astronomy Picture of the Day. Odsyłacz do tej galerii, zatytułowany Serach 
Results for „sunspots”, widnieje w codziennym serwisie informacyjnym http://
www.spaceweather.com 
Podczas ostatniego maksimum aktywności (cykl 23.), w 2002 roku, rów-
nież polscy „słonecznicy” śledzili tak niezwykle okazałe plamy. Na początku 
2008 roku obserwowano ciekawe zjawisko, a mianowicie nakładanie się dwóch 
cykli aktywności Słońca. W pierwszych dniach lutego pojawiły się już plamy 
należące do nowego cyklu, który nałożył się na wygasający cykl 23. Pod koniec 
marca 2008 roku na tarczy słonecznej uwidoczniły się trzy ogromne plamy 
przynależne jeszcze do poprzedniego cyklu. Zaklasyfikowano je bez trudu 
jednoznacznie, gdyż były widoczne w małych szerokościach heliograficznych, 
a ich lokalne pola magnetyczne — co potwierdził satelita SOHO — miały orien-
tację charakterystyczną dla 23. cyklu. Jedna z tych plam (o numerze 989) była 
źródłem pochodni, której towarzyszyło wzmożone promieniowanie radiowe. 
Mijając centralny południk, dała początek wspaniałym zorzom polarnym.
Z obserwacji wynika, że nasilenie liczby plam na Słońcu następuje średnio 
co 11 lat. Wzmożonej działalności plamotwórczej Słońca towarzyszą również: 
liczniejsze pochodnie, zmiany natężenia pola magnetycznego Słońca, wzrost 
natężenia promieniowania korpuskularnego, a także intensyfikacja innych zja-
Aktywność Słońca  
i badanie jej wpływu  
na przebieg  
zjawisk geofizycznych 
Rys. 47a. Aktywne obszary na Słońcu
Liczba i wielkość plam słonecznych zmienia się wraz 
ze wzrostem aktywności Słońca w obrębie każdego 
cyklu. Fotografia, wykonana 31 października 2003 
roku, przedstawia Słońce w fazie aktywności opada-
jącej. Symbolami AR10487 i dalej oznaczono obszary 
aktywne. Wśród kilku grup plam uwagę zwracają 
zwłaszcza dwie (AR10486 i AR10488) bardzo rozbu-
dowane, co widać na załączonych zdjęciach. Obie te 
ogromne grupy – średnica każdej z nich jest porówny-
walna ze średnicą Jowisza – są źródłem promieniowa-
nia, które docierając do Ziemi, powoduje pojawienie 
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wisk zachodzących w górnych warstwach atmosfery Słońca. Całokształt tych 
zjawisk zmieniających się cyklicznie nazywamy ogólnie aktywnością Słońca. 
Zmiany natężenia pola magnetycznego Słońca, zakłócenia w tym polu pozwa-
lają obserwować szalenie ciekawe i urokliwe zjawisko, jakim jest zorza polarna. 
Zorze polarne występują na ogół w dużych szerokościach geograficznych, 
w okolicach podbiegunowych, choć czasami bywa inaczej. I tak na przykład 
w połowie ubiegłego stulecia, podczas maksimum 19. cyklu, bardzo wyso-
kiego, obserwowano zorze polarne również z terenu Polski. Podobnie zresztą 
jak w 2003 roku. Zorze polarne zdarzają się również na innych planetach. Na 
Marsie badał je na przykład jeden z próbników Mariner. 
Zmiany aktywności Słońca najlepiej śledzić na podstawie obserwacji 
plam, przy czym ze względu na zróżnicowane rozmiary plam występujących 
w poszczególnych grupach jako miarę aktywności Słońca przyjmuje się tzw. 
liczbę Wolfa (Rudolf Wolf, 1816—1893), wprowadzoną przez tego szwajcar-
skiego astronoma:
W = k (10 g + f),
gdzie:
 W — liczba Wolfa,
 g — liczba grup plam, 
 f — liczba plam,
 k — współczynnik, który pozwala sprowadzić do jednolitej skali obserwacje wykonane 
 za pomocą różnych teleskopów.
Na początku cyklu aktywności Słońca na jego powierzchni pojawiają się 
nieliczne plamy w dużych szerokościach heliograficznych (od 35° do 45°). 
W miarę upływu czasu liczba plam wzrasta, a ukazują się one coraz bliżej rów-
nika słonecznego. Pod koniec cyklu można dostrzec nieliczne plamy w małych 
szerokościach heliograficznych, w pobliżu równika słonecznego. Każda grupa 
plam słonecznych ma lokalne, własne pole magnetyczne. Wszystkie grupy 
plam przynależne do danego cyklu cechuje określona orientacja magnetyczna 
— na półkuli północnej przeciwna niż na półkuli południowej. Orientacja ta 
zmienia się każdorazowo wraz z nastaniem nowego cyklu.
Wzmożonej aktywności Słońca towarzyszą: obserwowana z Ziemi większa 
częstotliwość pojawiania się zórz polarnych, a także zmiany natężenia ziem-
skiego pola magnetycznego, powodujące między innymi zaburzenia w odbio-
rze fal radiowych. Przekroje pni wiekowych drzew ukazują, że występuje 
korelacja między wegetacją roślin a fazą aktywności Słońca. Aktywność Słońca 
zmienia się okresowo, przy czym analiza przebiegu tego zjawiska pozwala 
(1)
Rys. 48. Obrót Słońca wokół własnej osi
Niektóre szczególnie duże grupy plam na Słońcu 
żyją dość długo – nawet kilka miesięcy. Obserwu-
jąc je systematycznie, można się przekonać, że 
Słońce obraca się wokół własnej osi. Aktywny obszar 
10 486 zawiera ogromną grupę plam, której ewo-
lucję można prześledzić na załączonej sekwen-
cji zdjęć wykonanych w czasie od 22 października 
do 4 listopada. Na pierwszym kadrze grupa wyła-
nia się spoza wschodniego brzegu Słońca. Koń-
cowa fotografia przedstawia rozważaną grupę już 
w pobliżu zachodniego brzegu Słońca. Jest ona 
w końcowej fazie ewolucji. Czytelnik nieznający zbyt 
dobrze tego zagadnienia może pochopnie wyciąg-
nąć wniosek, że na podstawie analizy przedstawio-
nych zdjęć można wyznaczyć okres obrotu Słońca. 
Jest to wniosek błędny z dwóch powodów. Po pierw-
Rys. 47b. Fragment tarczy słonecznej sfo-
tografowanej 19 lutego 2005 roku 
Autorem fotografii jest Greg Piepol. Na powierzchni 
Słońca zwracają uwagę ciemne włókna. Najdłuż-
sze z nich przewyższa długością odległość Ziemia 
– Księżyc. Z włóknami są związane lokalne pola 
magnetyczne
się zórz polarnych. Na fotografii dobrze widoczne jest 
też pociemnienie brzegowe tarczy Słońca. Fotografię 
wykonał Anthony Ayiomamitis
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wyodrębnić kilka różnych okresów. Jak podają podręczniki, średni okres 
zmian aktywności Słońca wynosi 11 lat, przy czym kolejne cykle są nieco innej 
długości — trwają przeciętnie od 7 lat do 17 lat. Najdłuższy spośród obser-
wowanych dotychczas był cykl 19. Niektórzy autorzy uważają, że jeden cykl 
zmian aktywności Słońca obejmuje dwa maksima i dwa minima działalności 
plamotwórczej Słońca, ponieważ jest to okres, w obrębie którego zmienia się 
również orientacja magnetyczna plam i powraca do stanu wyjściowego dopiero 
po upływie dwóch maksimów i dwóch minimów. Analizując przebieg zmian 
aktywności Słońca w długich interwałach czasowych, wyraźnie dostrzega się 
też okres 80-letni.
Z wykresów przedstawiających zmiany aktywności Słońca od początku 
XVII wieku wynika, że w latach od 1645 do 1715 aktywność Słońca była nie-
słychanie słaba. Było to tzw. minimum Maundera, na Ziemi zaś panowała wów-
czas „mała epoka lodowa”. W literaturze przedmiotu można znaleźć informacje 
o tym, że nie był to jedyny okres bardzo słabej aktywności Słońca. Wymienia się 
również: minimum Wolfa obejmujące lata od 1282 do 1346; minimum Spörera 
w latach od 1407 do 1534 i minimum Daltona, przypadające podczas dwóch 
pierwszych cykli XIX wieku. Kolejne maksima w ciągu minionych trzech stu-
leci osiągały rozmaitą wysokość. Ostatnie maksimum, które nastąpiło w poło-
wie 2000 roku, było bardzo wysokie. Maksimum tego 24. cyklu aktywności 
Słońca jest przewidywane na rok 2011 lub 2012. 
Aktualny stan aktywności Słońca i wartości liczby Wolfa można znaleźć 
w codziennym serwisie: spaceweather.com. Znajduje się w nim odsyłacz do 
Explore the Sunsop Cycle, gdzie w rozdziale Sunspot Cycle można odtworzyć 
wykres przedstawiający aktywność Słońca w dowolnym czasie, od początku 
okresu, w którym prowadzi się wyznaczanie aktywności, to jest od 1775 
roku.
 Zadanie
Korzystając z Sunspot Plotter, wyznaczyć:
①  Daty minimum aktywności Słońca w:




②  Daty maksimum aktywności Słońca w:
— drugiej połowie XVIII wieku,
— pierwszej połowie XIX wieku,
Rys. 49. Formacje na powierzchni Słońca
Fotografię wykonał Gary Palmer w dniu 18 maja  
2007 roku. W pobliżu zachodniego brzegu tarczy 
słonecznej widnieje okazała plama 759, która nie-
bawem zniknie na skutek obrotu Słońca wokół osi. 
Plama 759, 15 maja 2007 roku, spowodowała burzę 
magnetyczną i obfitość zórz polarnych. W otoczeniu 
oraz na brzegu Słońca obserwowano wówczas CME. 
Warto dodać, że G. Palmer wykonuje bardzo ciekawe 
fotografie, przedstawiające ruchome obrazy zjawisk 
na Słońcu; można je obejrzeć na stronie  
www.thesuninmotion.com
sze, z fizyki Słońca wiadomo, że plamy wykazują na 
powierzchni Słońca pewne drobne ruchy własne. Po 
wtóre, Słońce nie rotuje jak bryła sztywna i w róż-
nych szerokościach heliograficznych wykazuje nieco 
inne okresy obrotu. Jedyna metoda, która daje mia-
rodajne wyniki, polega na wykorzystaniu zjawiska 
Dopplera. Pobierając widmo fotosfery na określonej 
szerokości heliograficznej z dwóch brzegów tarczy 
słonecznej – wschodniego i zachodniego, możemy 
bardzo dokładnie wyznaczyć okres obrotu Słońca 
w dowolnej szerokości heliograficznej.
Zdjęcia pochodzą z NOAA (NOAA = National Oceanic 
and Atmospheric Administration = Amerykańska 
Narodowa Służba Oceaniczna i Atmosferyczna)
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— drugiej połowie XIX wieku,
— XX wieku.
③  Datę najgłębszego minimum aktywności w XIX wieku.
④  Datę najwyższego maksimum w XX wieku.
⑤  Czas trwania najdłuższego cyklu (daty początku i końca).
⑥  Czas trwania najkrótszego cyklu w XIX (XX) wieku.
W 1685 roku Giovanni Domenico Cassini (1625—1712) stwierdził korelację 
między fazą działalności plamotwórczej Słońca a zjawiskiem światła zodiakal-
nego. Światło zodiakalne to — jak wiadomo ze wstępnego kursu astronomii — 
słaba poświata w kształcie stożka, którego oś jest równoległa do ekliptyki. Sto-
żek ten pojawia się przed wschodem Słońca nad wschodnim horyzontem albo 
tuż po zachodzie Słońca nad zachodnim horyzontem. Najlepiej jest widoczny 
w bezksiężycowe noce w małych szerokościach geograficznych, tam, gdzie 
ekliptyka tworzy duży kąt z płaszczyzną horyzontu. Mechanizm występowa-
nia światła zodiakalnego jest dobrze znany. Składowa pyłowa — czyli małe 
kruszyny materii międzyplanetarnej, skupione głównie w pobliżu płaszczy-
zny ekliptyki — odbija i rozprasza światło słoneczne. Międzyplanetarny pył 
zawiera ziarenka (o średnicy 10 μm, równej 0,1 grubości przeciętnego włosa 
ludzkiego) szkła, węgla i konglomeraty krzemionkowe. 
W XVIII wieku stwierdzono, że zorze polarne to zjawisko okresowe, 
a w drugiej połowie XIX wieku zauważono korelację między wielkimi plamami 
na Słońcu a magnetyzmem ziemskim. Odkrycie aktywności Słońca, a w szcze-
gólności stwierdzenie istotnego jej wpływu na przebieg wielu procesów zacho-
dzących na Ziemi oraz w jej otoczeniu, skłania do wnikliwych badań, mających 
na celu wyjaśnienie przyczyn i mechanizmu aktywności Słońca. 
Prowadzone od kilku stuleci obserwacje zmian aktywności Słońca są obec-
nie znacznie rozszerzone dzięki sztucznym satelitom i sondom międzyplane-
tarnym, które pozwalają na prowadzenie obserwacji w różnych przedziałach 
widma. Dzięki temu można badać wpływ aktywności Słońca na ziemski klimat. 
Badania te zapoczątkowano wkrótce po uruchomieniu pierwszych sztucznych 
satelitów Ziemi. Serie satelitów meteorologicznych i geofizycznych w szcze-
gólności dokonują pomiaru natężenia promieniowania ultrafioletowego, które 
w wyraźny sposób zależy od zmian natężenia wiatru słonecznego. Wywiera 
to również wpływ na zmiany warstwy ozonowej. 
Kompleksowe badania wpływu Słońca na Ziemię i jej otoczenie rozpoczęto 
na skalę międzynarodową w 1882 roku. Podczas 13 miesięcy naukowe ekspedy-
cje, wysłane przez 11 krajów, realizowały program Międzynarodowego Roku 
Rys. 51. Aktywność Słońca
Ilustracja bardzo poglądowo oddaje zmiany  
aktywności Słońca w obrębie tego samego cyklu
Rys. 50. Fluktuacje stałej słonecznej
Wykres przedstawia subtelne fluktuacje wartości  
stałej słonecznej. Jak wynika z obserwacji SOHO, 
stała słoneczna w obrębie jednego cyklu zmienia  
się w granicach 0,1%. Maleje ona nieco w pobliżu 
miniumum, a wzrasta w pobliżu maksimum aktyw-
ności Słońca. Wykres prezentuje zmiany wartości  
stałej słonecznej w cyklu od 1996 roku do 2006 roku
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Polarnego, prowadząc w okolicach polarnych na obu półkulach obserwacje 
meteorologiczne, magnetyczne oraz obserwacje zórz polarnych. W latach 1932 
i 1933 odbył się, pod auspicjami Międzynarodowej Organizacji Meteorologicz-
nej, Drugi Międzynarodowy Rok Polarny. Jego program obejmował, oprócz 
meteorologii, zórz polarnych i magnetyzmu, także badania arktycznej jonos-
f ery. Wykryto wówczas, że jonosfera Arktyki wykazuje zaburzenia podczas 
występowania zórz polarnych i burz magnetycznych. Kolejny etap interdyscy-
plinarnych badań przeprowadzono w latach 1957 i 1958, w trakcie szczególnie 
silnego maksimum aktywności Słońca. Zakres badań, znacznie rozszerzony 
w porównaniu z programem Lat Polarnych, obejmował następujące dyscy-
pliny: meteorologię, geomagnetyzm, zorze polarne i świecenie atmosfery, fizykę 
jonosfery, promieniowanie kosmiczne, badanie górnych warstw atmosfery za 
pomocą rakiet i sztucznych satelitów, aktywność Słońca, glacjologię, oceanogra-
fię, grawimetrię, sejsmologię, pomiary długości i szerokości geograficznej, pro-
mieniowanie jądrowe, ujmował zatem całokształt zjawisk, w zakresie których 
obserwuje się oddziaływanie Słońca na Ziemię. Realizowany był pod nazwą 
Międzynarodowego Roku Geofizycznego (MGR) przez 68 narodowych komite-
tów MRG w czasie od 1 lipca 1957 roku do 31 grudnia 1958 roku. Wzrost liczby 
krajów włączających się do omawianych badań świadczy o zwiększeniu się 
zainteresowania tym problemem.
Uruchomienie pierwszych sztucznych satelitów Ziemi (Sputnik 1 — start 
4 października 1957 roku, Explorer 1 — start 31 stycznia 1958 roku) podczas 
MRG było podyktowane koniecznością przeprowadzenia badań również poza 
atmosferą, a ściślej — poza jej najgęstszymi warstwami. Badania te są i będą 
kontynuowane oraz rozszerzane. Bogate materiały obserwacyjne zebrane pod-
czas MRG — gdy aktywność Słońca przewyższała aktywność kiedykolwiek 
obserwowaną podczas 200-letniego cyklu obserwacji, tj. od czasu przyjęcia 
standardowej procedury określania aktywności Słońca — skłoniły do dalszych 
systematycznych badań słoneczno-ziemskich powiązań zjawisk geofizycznych. 
Ich efektem był kolejny międzynarodowy program, zrealizowany w latach 1964 
i 1965 pod nazwą Międzynarodowego Roku Spokojnego Słońca (MRSS), w któ-
rym — podobnie jak podczas roku geofizycznego — uczestniczyli bardzo licz-
nie naukowcy z Polski. 
Podczas MRSS, w okresie minimum aktywności słonecznej, kontynuowano 
wszystkie badania zapoczątkowane w trakcie MRG. Podstawowymi celami, 
jakie sobie postawiono, były:
—  analiza zjawisk geofizycznych możliwych do obserwacji jedynie podczas 
małej aktywności Słońca,
Rys. 52. Zjawiska obserwowane 
w zewnętrznych warstwach Słońca
Nad aktywnymi obszarami Słońca obserwuje się 
koronalne wyrzuty masy (Coronal Mass Ejection – 
CME). Są to chmury zjonizowanego gazu uwikłane 
przez linie sił słonecznego pola magnetycznego. 
Nad fotosferą widać je w postaci włókien, niekiedy 
o intrygujących kształtach. Jako przykład mogą słu-
żyć tzw. Skrzydła Ikara – długie, fantazyjne włókna 
wypełzające z plamy 982. Na obrzeżu tarczy słonecz-
nej twory te widnieją w postaci protuberancji. CME 
w pobliżu minimum aktywności Słońca pojawiają 
się co kilka dni. W okolicach maksimum zdarzają się 
o wiele częściej – co najmniej raz na dobę. 
Fotografia przedstawia ogromną plamę 786, 
w pobliżu której 7 lipca pojawił się CME. Chmura  
zjonizowanego gazu dotarła w okolice Ziemi po 
dwóch dobach i po wpadnięciu w ziemskie pole 
magnetyczne wywołała zorze polarne. Autorem 
zdjęcia jest Jack Newton
Rys. 53. Fotografia plamy 798, którą 11 
września 2005 roku sfotografował Alan 
Friedman z Bufalo
Plama była tak ogromna, że mogła być dostrzegalna 
nawet nieuzbrojonym okiem (U w a g a! Nie wolno 
spoglądać na Słońce bez należytej ochrony). 
W kilku poprzednich dniach obserwowano CME 
z okolic plamy 798 i w związku z tym oczekiwano 
burz geomagnetycznych, a więc i zórz polarnych
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—  badanie wyodrębnionych zjawisk słonecznych, które dzięki małej aktyw-
ności Słońca nie są zakłócane przez inne nakładające się efekty związane 
z wysoką aktywnością Słońca,
—  porównanie danych charakterystycznych dla minimum aktywności Słońca 
z danymi odpowiednimi dla aktywności maksymalnej.
Dnia 1 marca 2007 roku rozpoczął się IV Rok Polarny, przewidziany na dwa 
sezony badawcze w Arktyce i Antarktyce.
Wieloletnie badania składu i struktury atmosfery ziemskiej doprowadziły 
do odkrycia warstwy ozonowej, która znajduje się na wysokości kilkudziesięciu 
kilometrów i jest odpowiedzialna za absorpcję nadfioletowego promieniowania 
słonecznego. Jest to swoisty filtr, który chroni żywe organizmy przed szko-
dliwymi skutkami ultrafioletowego promieniowania słonecznego. Szczegól-
nie istotna jest ochrona przed rozwojem niektórych chorób nowotworowych, 
a zwłaszcza nowotworów skóry. Wraz z rozwojem gospodarczym coraz bar-
dziej zwiększa się emisja gazów do atmosfery (głównie freonu i tlenków azotu) 
powodujących degradację warstwy ozonowej, czyli powstanie tzw. dziury ozo-
nowej. Stwierdzono to już na początku lat siedemdziesiątych ubiegłego stulecia. 
Największa dziura ozonowa występuje nad Antarktydą. Intensywne starania 
o odbudowę i ochronę warstwy ozonowej podjęto w latach osiemdziesiątych 
minionego stulecia. Wprowadzono zakaz używania freonu w chłodziarkach 
i do produkcji kosmetyków. Powstrzymano proces rozszerzania się dziury ozo-
nowej — konieczna jest jej dalsza ochrona, zmierzająca do całkowitej odbu-
dowy. Stężenie ozonu w atmosferze ziemskiej stale monitorują satelity mete-
orologiczne, na przykład SSZ Envisat, wprowadzony na orbitę okołoziemską 
przez Europejską Agencję Kosmiczną w 2002 roku, ukierunkowany na badanie 
atmosfery, lądów, oceanów i lodowców. 
W ostatnim 10-leciu pojawił się nowy problem, a mianowicie obserwuje 
się redukcję promieniowania słonecznego, zwaną też globalnym zaciemnie-
niem (global dimming). Przyczyną tego zjawiska jest zwiększenie zachmurzenia, 
zanieczyszczenia powietrza i zawartość aerozoli w atmosferze. Miarą nasło-
necznienia Ziemi może być na przykład pomiar natężenia światła odbitego od 
jej powierzchni i oświetlającego ciemną stronę Księżyca. Zdaniem klimatologa 
Veerabhadrana Ramanathana z Uniwersytetu w San Diego, redukcja nasłonecz-
nienia w latach 1958—1992 osiągnęła wartość 2,7% na dziesięciolecie. W literatu-
rze spotyka się również inne wartości — ale sam problem występuje.
Program The International Heliospheric Year (IHY) zaplanowano na 2007 rok, 
w 50-lecie Międzynarodowego Roku Geofizycznego. Nadal prowadzi się kom-
pleksowe badania Słońca o zasięgu światowym.
Rys. 54. Protuberancja, którą sfotografo-
wał John Stetson 9 kwietnia 2005 roku
Jak widać, protuberancje przybierają rozmaite 
kształty
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Obserwacje Słońca naziemne i pozaatmosferyczne, obejmujące promienio-
wanie elektromagnetyczne w całym zakresie widma i promieniowanie korpu-
skularne, mają kapitalne znaczenie i dla heliofizyki i geofizyki. Do obserwacji 
tych jest niezbędna, oczywiście, różnorodna aparatura — bardzo skompliko-
wana i kosztowna. Pewne proste obserwacje, typu amatorskiego, można wyko-
nać, dysponując bardzo skromnymi środkami. Tematem takich badań może być 
na przykład: wyznaczanie szerokości geograficznej miejsca obserwacji, wyzna-
czanie deklinacji Słońca, nachylenia ekliptyki do równika i wiele innych tema-
tów, w opracowywaniu których można korzystać z obserwacji Słońca, wyko-
nywanych za pomocą gnomonu lub zegara słonecznego. Więcej informacji na 
ten temat znajdzie czytelnik w podręczniku autorstwa M. Pańków pt. Wstęp do 
ćwiczeń z astronomicznych podstaw geografii1.
Bardzo kształcące są obserwacje powierzchni Słońca, ale do ich przeprowa-
dzenia niezbędny jest teleskop. Dysponując nim, można — oprócz pochodni — 
obserwować plamy, na podstawie których wyznacza się liczbę Wolfa. Dokładne 
i systematyczne wyznaczanie liczby Wolfa może mieć nawet pewne znaczenie 
naukowe. 
Podczas obserwacji przez teleskop należy bezwzględnie zachować szcze-
gólną ostrożność. Absolutnie niedopuszczalne jest bezpośrednie spogląda-
nie do okularu teleskopu skierowanego na Słońce, gdyż zachodzi obawa 
natychmiastowej całkowitej utraty wzroku.
Teleskopowe obserwacje powierzchni Słońca umożliwiają odpowiednie 
filtry, stanowiące standardowe wyposażenie niektórych teleskopów. W przy-
padku braku oryginalnych filtrów stosuje się znacznie bezpieczniejsze obser-
wacje ekranowe. Ustawiony prostopadle do osi optycznej ekran mocuje się 
przed okularem. Umieszczając go na szynie i przesuwając wzdłuż niej, możemy 
zmieniać odległość od okularu tak, by każdorazowo uzyskać ostry obraz tarczy 
słonecznej, o żądanej jasności powierzchniowej.
Na podstawie teleskopowych obserwacji można wykonać wiele prostych 
ćwiczeń, między innymi:




① Wykonać rysunek zaobserwowanego przez lunetę obrazu tarczy słonecznej.
Wskazówki: Zadanie najłatwiej wykonać, przeprowadzając obserwacje 
ekranowe. Część wstępna obejmuje przygotowanie transparentu, na którym 
nakreślono okrąg o rozmiarach dostosowanych do obserwowanego na ekra-
nie obrazu Słońca (w różnych służbach słonecznych przyjmuje się średnicę 
10 cm). Po skierowaniu przyrządu na Słońce przeprowadzamy obserwacje 
wizualne, ustalając położenie wszystkich szczegółów, które będziemy utrwa-
lać na rysunku. W dobrych warunkach obserwacyjnych można dostrzec gra-
nulację (której, oczywiście, nie rysuje się) oraz — jeśli są — plamy i pochodnie. 
Rysując plamy, jak najwierniej należy odtworzyć kontury cienia i półcienia.
② Wyznaczyć położenie równika słonecznego na tarczy słonecznej.
Wskazówki: Po skierowaniu teleskopu na Słońce rzutujemy jego obraz 
na ekran, na którym uprzednio wyrysowano okrąg o średnicy równej 
średnicy obrazu Słońca, i obserwujemy powierzchnię Słońca, wyszukując 
plamę, możliwie małą, znajdującą się dość blisko środka tarczy słonecznej. 
Następnie — przy wyłączonym mechanizmie zegarowym — obserwujemy, 
jak wybrana plama przemieszcza się w wyniku ruchu dziennego sfery. 
Sporządzamy rysunek, zaznaczając przemieszczanie się plamy, na której 
uprzednio skupiliśmy uwagę. Ślad jej pozostawi na rysunku cięciwę rów-
noległą do równika słonecznego. Odległość tej cięciwy od równika zależy, 
oczywiście, od szerokości heliograficznej plamy.
③  Wyznaczyć liczbę Wolfa.
Wskazówki: Po uzyskaniu na ekranie ostrego obrazu tarczy słonecznej 
zliczyć na ekranie (lub wykonać rysunek) plamy oraz grupy plam. Liczbę 
Wolfa obliczamy według wzoru (1) ze s. 163. Wartość współczynnika k dla 
danego przyrządu i określonego obserwatora można wyznaczyć z długiej 
serii obserwacji, porównując wyniki badań z danymi publikowanymi przez 
Biuro Międzynarodowej Służby Słońca w Zurychu.
④ Wyznaczyć współrzędne heliograficzne wybranej plamy.
Wskazówki: Położenie punktu na tle tarczy słonecznej ustala się, poda-
jąc długość i szerokość heliograficzną, które są zdefiniowane podobnie jak 
współrzędne geograficzne. Trzeba zatem znać położenie równika słonecz-
nego i zerowego południka, które na tarczy słonecznej mogą zajmować 
rozmaite pozycje. Powodem tego jest fakt, że Słońce obraca się wokół osi 
nachylonej do płaszczyzny ekliptyki pod kątem 85°. 
Przygotowując się do opracowania tego tematu, należy zaopatrzyć się 
w rocznik astronomiczny, zawierający dane dla obserwatorów Słońca. 
⑤ Na podstawie obserwacji plam wyznaczyć przybliżony okres obrotu Słońca 
wokół osi.
Wskazówki: Aby rozwiązać to zadanie, należy wykonać serię obserwacji 
Słońca podczas kilku kolejnych dni, śledząc każdorazowo plamę, która na 
początku serii obserwacji pojawiła się na wschodnim brzegu tarczy, a pod-
czas kolejnych dni zmieniała pozycję wskutek ruchu obrotowego Słońca. 
Jeśli z powodu złej pogody w którymś dniu obserwacje będą niemożliwe, 
to wyniki nie stracą swej wartości, jakkolwiek wskazane jest, aby prze-
prowadzać pomiary codziennie. Okres obrotu Słońca zależy od szerokoś - 
ci heliograficznej, co trzeba uwzględnić, opracowując wyniki. Oczywiście, 
każdorazowe obserwacje powinny obejmować określanie współrzędnych 
heliograficznych plamy. Okres obrotu wyznaczony na podstawie takich 
obserwacji daje wartość dla danej szerokości heliograficznej. Otrzymany 
wynik, obarczony błędami obserwacji, może być również nieco zniekształ-
cony, jeśli obserwowano plamę, która porusza się ruchem własnym wzglę-
dem tarczy Słońca.
⑥ Zaćmienia Słońca dostępne do obserwacji w Polsce (niestety, tylko jako 
częściowe) miały miejsce: 15 stycznia 2010 roku i 4 stycznia 2011 roku. 






średnia odległość Ziemia — Słońce, inaczej: 
półoś duża heliocentrycznej orbity Ziemi 
149,6 mln km
Parsek (pc)    odległość, z której średni promień orbity 
ziemskiej (jednostkę astronomiczną) widać 
pod kątem jednej sekundy
Rok świetlny odległość, którą światło przebiega w cią gu 
roku, liczy 9,46 · 1 012 km
1 pc = 206 265 j.a. = 3,26 lat świetlnych
1 rok świetlny to 63 250 j.a. = 0,307 pc
1 j.a. = 0,00000485 pc = 0,0000158 roku świetlnego
W astronomii pozagalaktycznej używa się jednostek znacznie większych, 
a mianowicie wielokrotności parseka, czyli kiloparseków (kpc) i megaparse-
ków (Mpc).
Początek wiosny w latach 1990—2030
Zazwyczaj podaje się, że początek wiosny przypada 21 marca. Jeśli sięg-
niemy do efemeryd, to stwierdzimy, że moment przejścia Słońca przez punkt 
Barana dość często trafia na dzień 20 marca. W załączonym zestawieniu indeks 
p oznacza rok przestępny.
Zagadnienia różne
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Jednostki czasu są definiowane na podstawie ruchu Ziemi wokół Słońca. 
Na sferze niebieskiej obserwujemy odzwierciedlenie tego ruchu w postaci 
pozornego (widomego, obserwowanego) ruchu Słońca na tle gwiazd. 
Rok
—  Rok zwrotnikowy — interwał czasu między dwoma kolejnymi przejściami 
Słońca przez punkt Barana, trwa:
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365d, 242190, tj. 365d 05h 48m 45s 2,
używany w rachubie kalendarzowej, w kalendarzach słonecznych i sło-
neczno-księżycowych.
—  Rok gwiazdowy — pełny obieg Ziemi wokół Słońca; jego długość to interwał 
czasu między kolejnymi przejściami Słońca na tle wybranej gwiazdy, liczy:
365d, 256363, tj. 365d 06h 09m 09s 8,
używany w obliczeniach z dziedziny mechaniki nieba, na przykład przy 
stosowaniu III uogólnionego prawa Keplera.
—  Rok anomalistyczny — interwał czasu między dwoma kolejnymi przej-
ściami Słońca przez perygeum; trwa:
365d, 259635, tj. 365d 06h 13m 52s 5,
używany w rachunkach orbitalnych. 
—  Rok zaćmieniowy — interwał czasu między dwoma kolejnymi przejściami 
Słońca przez ten sam węzeł orbity Księżyca; liczy:
346d, 620074, tj. 346d 14h 52m 54s 4,
stosowany w obliczeniach wykonywanych w celu wyznaczenia dat 
i momentów przebiegu zaćmień Słońca i Księżyca. 




—  Koło wielkie — każde koło na dowolnej kuli, leżące w płaszczyźnie prze-
chodzącej przez środek kuli. Dwa punkty odległe o 90° od każdego z tych 
kół to bieguny, na przykład: 
• na Ziemi: równik ziemski, południki,
• na sferze niebieskiej: równik niebieski, ekliptyka, horyzont, dowolny 
wertykał.
Uwaga! Zwrotniki, koła podbiegunowe i inne równoleżniki nie są kołami 
wielkimi.
— Koło godzinne — dowolne koło wielkie na sferze niebieskiej, łączące bie-
guny świata (odpowiednik południka geograficznego na powierzchni 
Ziemi); czasem mówi się o nim południk niebieski.
—  Ekliptyka — droga pozornego ruchu Słońca na tle gwiazd; przebiega 
wśród 12 gwiazdozbiorów zodiaku, wzdłuż 12 znaków zodiaku: Barana, 
Byka, Bliźniąt, Raka, Lwa, Panny, Wagi, Skorpiona, Strzelca, Koziorożca, 
Wodnika, Ryb.
—  Wertykał — każde koło wielkie na sferze niebieskiej prostopadłe do hory-
zontu, przechodzące przez zenit i nadir.
—  Punkty równonocy — punkty przecięcia się równika niebieskiego z eklip-
tyką
• wiosennej (Barana) — punkt, w którym Słońce przechodzi z półkuli 
południowej na północną, czyli przekracza równik niebieski w kie-
runku rosnących deklinacji; w tym punkcie zmienia się więc deklina-
cja Słońca z ujemnej na dodatnią; w dniu przejścia Słońca przez punkt 
Barana dzień i noc we wszystkich szerokościach geograficznych mają 
taką samą długość (stąd nazwa „równonoc” wiosenna); 
• jesiennej (Wagi) — punkt, w którym Słońce ponownie przekracza rów-
nik, przechodząc z półkuli północnej na południową, a jego deklinacja 
zmienia się z dodatniej na ujemną; Słońce przechodzi przez punkt Wagi 
w dniu równonocy jesiennej, kiedy to dzień i noc w różnych szeroko-
ściach geograficznych mają równą długość. 
—  Równik świata — koło wielkie na sferze niebieskiej, wzdłuż którego płasz-
czyzna równika ziemskiego przecina się ze sferą niebieską.
—  Miejscowy (lokalny) południk astronomiczny, czyli południk miejsca 
obserwacji — koło godzinne, które przechodzi przez punkty południa (S) 
i północy (N); przechodzi on również przez zenit, a więc jest także werty-
kałem. 
—  Linia horyzontu — przecięcie sfery niebieskiej z płaszczyzną horyzontu. 
Na tej linii leżą punkty kardynalne horyzontu: N (północ), S (południe), E 
(wschód), W (zachód).
Osie
—  Oś ziemska — prosta przechodząca przez środek Ziemi, prostopadła do 
równika; wyznacza na kuli ziemskiej bieguny — północny i południowy.
—  Oś świata — przedłużenie osi ziemskiej do przecięcia się ze sferą niebieską 
(wyznacza na sferze bieguny północny i południowy).
—  Pion — prostopadła do horyzontu, przechodzi przez środek sfery; inaczej: 
kierunek siły ciężkości (w przecięciu ze sferą niebieską wyznacza zenit — 





W obserwacjach astronomicznych często zachodzi konieczność skierowania 
przyrządu obserwacyjnego na określony punkt sfery niebieskiej. Jest to szcze-
gólnie kłopotliwe, gdy mamy obserwować słabo świecący obiekt, który wędruje 
na tle gwiazd, jak na przykład planetoida lub kometa. Aby prawidłowo skiero-
wać teleskop na wybraną gwiazdę, należy znać kierunek do niej. Kierunek ten 
określają dwie liczby — współrzędne sferyczne; są to dwa kąty, jeden płaski 
i jeden dwuścienny. Orientując się na sferze niebieskiej, działamy podobnie jak 
na powierzchni Ziemi, gdzie korzysta się ze współrzędnych geograficznych. 
W przypadku zagadnień związanych z orientacją na sferze niebieskiej astrono-
mowie najczęściej używają takich układów współrzędnych, jak:
1) współrzędne horyzontalne,
2) układ pierwszy równikowy (godzinny),
3) układ drugi równikowy (równonocny),
4) układ ekliptyczny.
W każdym układzie sferycznym określa się dwa kąty — płaski i dwu-
ścienny. Wprowadzając jakikolwiek układ współrzędnych sferycznych, rozpo-
czynamy od sprecyzowania trzech istotnych elementów. Są to:
—  kierunek podstawowy, inaczej oś główna (w układzie geograficznym to oś 
ziemska, w układzie horyzontalnym — kierunek pionu, w obu układach 
równikowych — oś świata);
—  płaszczyzna podstawowa: w układzie geograficznym — płaszczyzna rów-
nika ziemskiego, w układzie horyzontalnym — płaszczyzna horyzontu, 
w obu układach równikowych — płaszczyzna równika świata; od płasz-
czyzny podstawowej mierzy się kąt płaski (szerokość geograficzną w ukła-
dzie geograficznym, wysokość — w układzie horyzontalnym, a deklinację 
— w obu układach równikowych);
—  koło początkowe: w układzie geograficznym to zerowy południk geogra-
ficzny, w układzie horyzontalnym — koło wertykalne przechodzące przez 
zenit, nadir i punkt południa (S); jest to — jak łatwo zauważyć — jednocześ-
nie koło godzinne; w układzie godzinnym — koło godzinne przechodzące 
przez punkt południa (S); w układzie równonocnym — koło godzinne 
przechodzące przez punkt Barana, czyli punkt równonocy wiosennej. Od 
płaszczyzny półkola początkowego mierzy się kąt dwuścienny (w ukła-
dzie geograficznym — długość geograficzną, w układzie horyzontalnym 
— azymut, w układzie godzinnym — kąt godzinny, w układzie równonoc-
nym — rektascensję, w układzie ekliptycznym — długość ekliptyczną).
Miarą kąta dwuściennego jest kąt płaski mierzony w płaszczyźnie podsta-
wowej, co oznacza, że:
—  miarą długości geograficznej jest kąt płaski w płaszczyźnie równika ziem-
skiego, liczony od punktu przecięcia się równika z zerowym południ-
kiem w kierunku na wschód (długość wschodnia) lub na zachód (długość 
zachodnia);
—  miarą azymutu jest kąt płaski w płaszczyźnie horyzontu, liczony od punktu 
południa (S) w kierunku ruchu dziennego sfery niebieskiej;
—  miarą kąta godzinnego jest kąt płaski w płaszczyźnie równika świata, 
liczony od punktu przecięcia się równika z miejscowym południkiem 
w kierunku ruchu dziennego sfery niebieskiej;
—  miarą rektascensji jest kąt płaski w płaszczyźnie równika świata, liczony 
od punktu równonocy wiosennej (punktu Barana) w kierunku ruchu rocz-
nego Słońca po ekliptyce, tzn. w kierunku przeciwnym do kierunku ruchu 
dziennego;
—  miarą długości ekliptycznej jest kąt płaski w płaszczyźnie eklipty ki, liczony 
od punktu Barana w kierunku ruchu rocznego Słońca.  
Rys. 55. Przebieg częściowego zaćmienia 
Słońca w dniu 4 stycznia 2011 roku 
Fotografie Arnold Dendra wykonał w śródmieściu 
Chorzowa
Rys. 56. Inny przebieg amatorskich obser-
wacji astronomicznych przedstawiają foto-
grafie Sekwencji Polarnej
Fotografie wykonał Paweł Zdancewicz. Przy dłuż-
szym czasie ekspozycji łuki zakreślone przez 
gwiazdy są wyraźnie dłuższe. Z analizy zdjęć można 
też wysunąć wnioski o charakterze astrofizycznym. 
Gwiazdy pozostawiły ślady różnej grubości – naj-
grubsze należą do najjaśniejszych gwiazd. Ślady róż-
nią się też barwą, co pozwala uszeregować fotogra-
fowane gwiazdy w ciąg malejących lub rosnących 
temperatur fotosfer
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1. Kierunek podstawowy — oś główna
2. Płaszczyzna podstawowa
3. Półkole początkowe
1. Oś obrotu Ziemi łącząca bieguny ziemskie: północny 
i południowy.
2. Płaszczyzna równika ziemskiego.
3. Zerowy południk geograficzny, inaczej półkole łączące 
bieguny ziemskie i przechodzące przez Greenwich.
1. Kierunek pionu wyznaczający na sferze zenit (widoczny) 
i nadir (niewidoczny).
2. Płaszczyzna horyzontu przechodząca przez środek sfery 
i prostopadła do osi zenit — nadir.
3. Półkole wertykalne przechodzące przez punkt południa 
(S); inaczej: połowa miejscowego południka astronomicz-







Każdemu punktowi powierzchni Ziemi (z wyjątkiem biegunów) 
można przyporządkować dwie współrzędne: długość i szerokość 
geograficzną, które jednoznacznie określają położenie tego punktu 
i pozwalają odszukać go na mapie lub na globusie.
Przez każdy dowolnie wybrany punkt powierzchni Ziemi (z wyjąt-
kiem biegunów) można poprowadzić równoleżnik i południk geo-
graficzny. Współrzędne geograficzne wyznacza się na podstawie 
obserwacji astronomicznych.
Szerokość geograficzna występuje we wzorach na wysokość górowa-
nia i dołowania ciał niebieskich, a także w równaniach przedstawia-
jących związki elementów trójkąta paralaktycznego.
Długość geograficzną wyznacza się z różnicy czasów miejscowych 
(słonecznych lub gwiazdowych). Korzysta się przy tym z zależno-
ści:
∆T = ∆λ.
Montaż horyzontalny przenośnych przyrządów, jak np. instrument 
uniwersalny, teodolit.
Przyrząd w montażu horyzontalnym obraca się wokół dwóch wza-
jemnie prostopadłych osi: poziomej i pionowej.
Wyznaczanie azymutu, współrzędnych geograficznych i czasu.
Pomiary za pomocą koła południkowego, teleskopu zenitalnego, 
instrumentu przejściowego.
Montaż horyzontalny jest bardzo wygodny w pomiarach terenowych; 
łatwo można ustalić przybliżone położenie podstawowych ele-
mentów. Oś jest określona przez kierunek swobodnie zwisającego 
pionu, płaszczyzna podstawowa układu to płaszczyzna horyzontu 
= płaszczyzna pozioma; prawidłowe jej ustawienie kontroluje się za 
pomocą libelki. Kierunek północ — południe łatwo wyznaczyć, np. 
na podstaie obserwacji z zastosowaniem gnomomu.
Obecnie montaż horyzontalny stosuje się również w dużych telesko-
pach wyposażonych w komputery, które korygują położenie tele-
skopu w czasie długich obserwacji, pozwalając dłużej utrzymać 
wybrany obiekt w polu widzenia.
1. Kąt dwuścienny / 2. Kąt płaski
1. Długość geograficzna (λ), czyli kąt dwuścienny między płaszczy-
znami zerowego południka geograficznego a południka przecho-
dzącego przez wybrany punkt powierzchni Ziemi. Długość geogra-
ficzną mierzymy w kierunku:
wschodnim od 0° do –180° (długość wschodnia, oznaczana λE) 
i zachodnim od 0° do +180° (długość zachodnia, oznaczana λW).
2. Szerokość geograficzna (ϕ), czyli kąt między płaszczyzną równika 
ziemskiego a promieniem Ziemi przechodzącym przez wybrany 
punkt powierzchni Ziemi; inaczej: kątowa odległość wybranego 
punktu powierzchni Ziemi od płaszczyzny równika ziemskiego 
lub: wysokość bieguna świata nad horyzontem (czyli kątowa odleg-
łość bieguna świata od płaszczyzny horyzontu).
Szerokość geograficzna jest dodatnia na półkuli północnej, ujemna 
zaś na półkuli południowej
–90° ≤ ϕ ≤ +90°.
1. Azymut (a), czyli kąt dwuścienny między początkowym półkolem 
wertykalnym (przechodzącym przez S) a półkolem wertykalnym 
przechodzącym przez wybraną gwiazdę. Azymut wzrasta od S w kie-
runku ruchu dziennego sfery, a więc w kierunku S — W — N — E:
0° ≤ a ≤ 360°.
2. Wysokość (h), czyli kąt płaski między płaszczyzną horyzontu a kie-
runkiem poprowadzonym ze środka sfery do wybranej gwiazdy; 
inaczej: kątowa odległość gwiazdy od płaszczyzny horyzontu:
–90° ≤ h ≤ 90°.
Wysokość jest dodatnia na półkuli widocznej, tzn. nad horyzontem, 
ujemna zaś na półkuli niewidocznej — tzn. pod horyzontem.
Wszystkie punkty horyzontu mają wysokość równą zero.
Zamiast wysokości czasem podaje się odległość zenitalną (z), zdefi-
niowaną jako kątowa odległość wybranej gwiazdy od zenitu:
0° ≤ z ≤ 180°.
Między wysokością a odległością zenitalną zachodzi związek:
h + z = 90° → h = 90° – z → z = 90° – h.
Odległość zenitalna jest zawsze dodatnia; nad horyzontem przyj-
muje ona wartości od 0° do 90°, natomiast pod horyzontem — od 
90° do 180°. Wszystkie punkty horyzontu mają odległość zenitalną 
równą 90°.
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1. Oś świata, czyli przedłużenie w obu kierunkach osi ziem-
skiej. Oś świata wyznacza na sferze bieguny: północny — 
widoczny dla obserwatorów znajdujących się na półkuli 
północnej, i południowy — widoczny z półkuli połu-
dniowej.
2. Płaszczyzna równika świata (równoległa do płaszczyzny 
równika ziemskiego).
3. Połowa miejscowego południka astronomicznego, popro-
wadzona od bieguna północnego przez punkt południa 
do bieguna południowego, inaczej: półkole godzinne 
przechodzące przez punkt południa.
1. Oś świata.
2. Płaszczyzna równika świata. Obie wielkości jak w ukła-
dzie pierwszym równikowym.
3. Półkole godzinne przechodzące przez punkt Barana.
1. Oś prostopadła do ekliptyki wyznacza na sferze bieguny 
ekliptyki — północny i południowy.
2. Płaszczyzna ekliptyki.
3. Półkole przechodzące przez bieguny ekliptyki i punkt 
Barana. 






Montaż paralaktyczny stosowany zwłaszcza w dużych teleskopach 
ustawionych na stałe w pawilonach obserwacyjnych. Teleskop 
w montażu paralaktycznym obraca się wokół osi równoległej do osi 
świata. Wskutek ruchu dziennego zmienia się tylko kąt godzinny. 
Narasta on jednostajnie dla wszyskich punktów sfery niebieskiej 
— bez względu na deklinację, która nie zależy od ruchu dziennego 
sfery. Montaż paralaktyczny jest szczególnie użyteczny podczas 
obserwacji fotograficznych, wymagających długiego czasu ekspo-
zycji.
Wyznaczanie czasu z obserwacji.
Wyznaczanie różnicy długości geograficznej między dwoma dowol-
nie wybranymi punktami powierzchni Ziemi.  
Mapy nieba, atlasy, katalogi gwiazd i innych ciał niebieskich.
Wyznaczanie czasu gwiazdowego z obserwacji.
Ani rektascensja, ani deklinacja nie zależą od ruchu dziennego sfery 
niebieskiej. Obie te współrzędne dla gwiazd zmieniają się w cza-
sie bardzo wolno, z powodu precesji. W długich przedziałach cza-
sowych można więc przyjąć, że są stałe. (Przez długi przedział cza-
sowy rozumiemy tu okres kilkudziesięciu lat). W takim przedziale 
czasowym, dla celów amatorskich obserwacji astronomicznych, 
w większości przypadków rektascensję i deklinacje gwiazd można 
uważać za stałe. Obie współrzędne, tj. α i δ, nieustannie zmieniają 
wartości dla Słońca, Księżyca, planet, planetoid i komet — tzn. dla 
wszystkich ciał niebieskich, które poruszają się na tle gwiazd. Na 
przykład rektascensja Słońca w ciągu roku zmienia się o 24h, nato-
miast rektascensja Księżyca zmienia się znacznie szybciej, bo aż 
o 24h w ciągu zaledwie miesiąca. Współrzędne równonocne tych 
ciał niebieskich, które na sferze niebieskiej poruszają się względem 
gwiazd, odczytuje się w rocznikach astronomicznych.
Kąt godzinny (t) jest to kąt dwuścienny między półkolem początko-
wym (półkolem godzinnym przechodzącym przez punkt S) a pół-
kolem godzinnym przechodzącym przez wybraną gwiazdę. Kąt 
godzinny wzrasta — podobnie jak azymut — w kierunku ruchu 
dziennego sfery, tj. w kierunku od południa na zachód. Miarą kąta 
godzinnego jest kąt płaski w płaszczyźnie równika świata. Wierzcho-
łek tego kąta leży w środku sfery; jeden bok to promień poprowadzony 
ze środka sfery do punktu przecięcia się równika z początkowym 
półkolem godzinnym, natomiast drugi to promień poprowadzony ze 
środka sfery do punktu, w którym na równiku świata przypada rzut 
wybranej gwiazdy (inaczej: do punktu, w którym półkole godzinne 
gwiazdy przecina równik niebieski):
0° ≤ t ≤ 360°.
Najczęściej kąt godzinny wyraża się w mierze czasowej:
0h ≤ t ≤ 24h.
2. Deklinacja (δ) jest to kąt między płaszczyzną równika świata a pro-
mieniem poprowadzonym ze środka sfery ku wybranej gwieździe; 
inaczej: deklinacja to kątowa odległość od płaszczyzny równika 
świata:
–90° ≤ δ ≤ +90°.
Zamiast deklinacji podaje się czasem odległość biegunową. Rozu-
miemy przez to kątową odległość od bieguna świata. Deklinacja 
i odległość biegunowa dają w sumie 90°.
1. Rektascensja (α) to kąt dwuścienny między półkolem początkowym 
(półkolem godzinnym) przechodzącym przez punkt Barana a pół-
kolem godzinnym przechodzącym przez wybraną gwiazdę. Rekta-
scensja wzrasta w kierunku prostym, tzn. zgodnym z kierunkiem 
ruchu rocznego Słońca na tle gwiazd. Jest to kierunek przeciwny do 
kierunku ruchu dziennego sfery:
0° ≤ α ≤ 360°.
Przeważnie rektascensję podaje się w mierze czasowej:
0h ≤ α ≤ 24h.
2. Deklinacja (δ) jest określona identycznie jak w układzie pierwszym 
równikowym.
1. Długość ekliptyczna (λ) to kąt dwuścienny między dwoma półkolami 
przechodzącymi przez bieguny ekliptyki. Jedno półkole przechodzi 
przez punkt Barana, drugie zaś — przez wybraną gwiazdę. Długość 
ekliptyczna — podobnie jak rektascensja — rośnie w kierunku prostym
0° ≤ λ ≤ = 360°.
2. Szerokość ekliptyczna (β) to kąt płaski między płaszczyzną eklip-
tyki a promieniem poprowadzonym ze środka sfery od wybranej 
gwiazdy. Jest ona dodatnia na północ od ekliptyki, ujemna zaś — na 
południe od ekliptyki
–90° ≤ β ≤ = 90°.
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Wyprowadzenie wzorów na wysokość górowania i dołowania ciała nie-
bieskiego można zaczerpnąć z każdego podręcznika astronomii sferycznej lub 
astronomii ogólnej. Tu zatem wystarczy je tylko przypomnieć. Wysokość góro-
wania oblicza się, stosując przytoczone wzory (1) i (2). Z kolei dwa pozostałe 
wzory służą do obliczania wysokości dołowania: 
hgpd = 90° – ϕ + δ,
hgpn = 90° + ϕ – δ,
hdpn = –90° + ϕ + δ,
hdpd = –90° – ϕ – δ,
gdzie: 
 hg — wysokość górowania północnego lub południowego (to znaczy na północ 
lub na południe od zenitu), 
 hd — wysokość dołowania północnego lub południowego (również na północ lub 
na południe od zenitu). 
Wzory te są bardzo przydatne, gdy dyskutujemy warunki widoczności 
Słońca w różnych punktach powierzchni Ziemi, i gdy rozważamy pewne 
zagadnienia klimatologiczne. Znajdują również zastosowanie w niektórych 
metodach obserwacyjnego wyznaczania szerokości geograficznej. 
Warunki widoczności Słońca  
z różnych punktów powierzchni Ziemi










Rys. 57. Zmiany długości dnia w przebiegu 
rocznym
Wykresy przedstawiają zmiany długości dnia w prze-
biegu rocznym na półkuli północnej, w różnych sze-
rokościach geograficznych. Na osi odciętych zazna-
czono nazwy miesięcy (w języku francuskim), na osi 
pionowej – godziny. Rysunek a) – na równiku wszyst-
kie dni roku są równej długości; z wykresów b) φ = 40° 
(Madryt, Filadelfia) i c) φ = 60° (Sankt Petersburg, Sztok-
holm) wynika, że im dalej od równika, tym większe są 
roczne fluktuacje długości dnia; d) na biegunie północ-
nym w ciągu roku jest tylko jeden dzień, a przypada on 
w czasie, gdy deklinacja Słońca jest dodatnia.
Na wykresach bardzo dokładnie widać, że czas trwa-
Odzwierciedleniem tego ruchu jest pozorny dzienny ruch sfery niebieskiej, 
który odbywa się ze wschodu na zachód; obserwujemy go jako wędrówkę nad 
horyzontem w ciągu dnia Słońca, a nocą — gwiazd. 
Ze względu na warunki widoczności Słońca kulę ziemską można podzielić 
na następujące obszary:
1. Strefa przyrównikowa:
–23,5° < ϕ < 23,5°.
Na tym obszarze, ograniczonym od północy zwrotnikiem Raka, a od połu-
dnia — zwrotnikiem Koziorożca, Słońce codziennie wschodzi i zachodzi oraz 
dwa razy w roku góruje w zenicie. Drugi z wymienionych warunków nie doty-
czy zwrotników, gdyż dla obserwatorów na każdym z tych równoleżników 
Słońce góruje w zenicie tylko raz w roku: na zwrotniku Raka w pierwszym 
dniu lata na półkuli północnej, a na zwrotniku Koziorożca — w pierwszym 
dniu zimy astronomicznej.
2. Dwie strefy umiarkowane:
—  położona między zwrotnikiem Raka a północnym kołem podbieguno-
wym:
23,5° < ϕ < 66,5°.
—  leżąca między zwrotnikiem Koziorożca a południowym kołem podbie-
gunowym: 
–23,5° > ϕ > —66,5°.
W obu Słońce codziennie wschodzi i zachodzi; nigdy nie góruje w zenicie.
3. Dwie strefy polarne:
— położona na północ od północnego koła podbiegunowego: 
66,5°< ϕ,






nia świtu i zmierzchu cywilnego (dotyczy to także 
zmierzchu żeglarskiego i astronomicznego) rów-
nież w ciągu roku przebiega rozmaicie w miejscach 
obserwacji o różnych szerokościach geograficznych, 
przy czym na równiku czas trwania zmierzchu jest 
każdego dnia w roku identyczny
W obu tych strefach obserwuje się zjawiska dni i nocy polarnych. Na pół-
kuli północnej w czasie od 21 marca do 23 września występują dni polarne. 
Długość takiego dnia jest tym większa, im bliżej bieguna znajduje się rozpa-
trywana miejscowość. Najdłuższy, bo aż 6-miesięczny, jest dzień na biegunie 
północnym. Za południowym kołem podbiegunowym jest odwrotnie. Dni 
polarne występują w czasie od 23 września do 21 marca i są tym dłuższe, im 
bliżej bieguna znajduje się dany punkt obserwacji. 
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Pory roku 
na półkuli północnej 






Długość dnia rośnie, bo rośnie deklinacja Słońca.
Słońce wschodzi na północnym wschodzie, a zachodzi na północnym zacho-
dzie.
Na biegunie północnym od 21 marca do 23 września trwa dzień polarny, a od 
23 września do 21 marca — noc polarna.
Na półkuli południowej od 21 marca jest jesień, a na biegunie południowym 
rozpoczyna się wtedy noc polarna.
Słońce góruje w zenicie 21 marca na równiku (równonoc wiosenna), a na-
stępnie w szerokościach geograficznych coraz większych, aż do 22 czerwca, 
gdy góruje ono w zenicie na zwrotniku Raka (ϕ = 23,5°).






Długość dnia maleje, bo maleje deklinacja Słońca. 
Słońce wschodzi na północnym wschodzie, a zachodzi na północnym zacho-
dzie.
Na biegunie północnym nadal (do 23 września) trwa dzień polarny.
Na biegunie południowym do 23 września trwa noc polarna.
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Na półkuli południowej od 22 czerwca do 23 września trwa kalendarzowa 
zima.
Słońce góruje w zenicie 22 czerwca na zwrotniku Raka, następnie w szero-
kościach geograficznych coraz mniejszych, aż do 23 września, gdy góruje 
ono w zenicie na równiku (równonoc jesienna).
JESIEŃ (od 23 września do 22 grudnia)
Słońce przechodzi przez:
gwiazdozbiory zodiaku:





Długość dnia maleje, bo maleje deklinacja Słońca.
Słońce wschodzi na południowym wschodzie, a zachodzi na południowym 
zachodzie.
Na biegunie północnym od 23 września do 21 marca trwa noc polarna, a od 21 
marca do 23 września — dzień polarny.
Na półkuli południowej od 23 września jest wiosna, a na biegunie 
południowym rozpoczyna się dzień polarny.
Słońce góruje w zenicie 23 września na równiku, następnie w szerokościach 
geograficznych coraz mniejszych, aż do 22 grudnia, gdy góruje ono w zeni-
cie na zwrotniku Koziorożca (ϕ = —23,5°).







Długość dnia rośnie, bo rośnie deklinacja Słońca.
Słońce wschodzi na południowym wschodzie, a zachodzi na południowym 
zachodzie.
Na biegunie północnym od 23 września do 21 marca trwa noc polarna, a od 
21 marca do 23 września — dzień polarny.
Na półkuli południowej od 23 grudnia jest lato, a na biegunie południowym 
trwa dzień polarny.
Słońce góruje w zenicie 22 grudnia na zwrotniku Koziorożca, następnie 
w szerokościach geograficznych ciągle ujemnych, lecz coraz większych, aż 
do 21 marca, gdy góruje ono w zenicie na równiku (równonoc wiosenna).
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Czas, według definicji astronomicznej, to kąt godzinny wybranego punktu 
sfery niebieskiej. Wyróżniamy następujące pojęcia czasu, spełniające wymogi 
życia codziennego i astronomii obserwacyjnej: czas gwiazdowy, czas praw-
dziwy i czas średni słoneczny.
Czas gwiazdowy definiowany jest jako kąt godzinny punktu Barana: T* = t. 
Czas ten ma zastosowanie w obserwacjach i różnych obliczeniach astronomicz-
nych. W każdym podręczniku astronomii ogólnej lub sferycznej czytelnik znaj-
dzie informację, że miejscowy czas gwiazdowy można wyrazić za pomocą 
równania: T* = α + t, w którym po prawej stronie występuje suma rektascensji 
i kąta godzinnego tej samej gwiazdy. Z cytowanego równania wynika, że czas 
gwiazdowy jest równy rektascensji gwiazdy górującej, w momencie górowania 
bowiem kąt godzinny się zeruje. 
Czas słoneczny prawdziwy, mierzony kątem godzinnym Słońca prawdzi-
wego, zapisujemy następująco: T¤p = t¤p + 12h. Czas ten pokazują zegary słoneczne, 
które ongiś ogrywały rolę ważnych czasomierzy — dziś stanowią ciekawy ele-
ment dekoracyjny pleneru. Istotną częścią każdego zegara słonecznego jest rów-
noległa do osi świata wskazówka. Jej cień wędruje po odpowiednio ocyfrowanej 
tarczy. Rozróżniamy wiele typów zegarów słonecznych; najprostsze z nich to:
— poziomy z tarczą położoną w płaszczyźnie równoległej do horyzontu;
— pionowy z tarczą na płaszczyźnie umieszczonej w pierwszym wertykale 
i skierowaną na południe;
— równikowy, którego tarcza leży w płaszczyźnie równoległej do równika 
świata.
We współcześnie budowanych zegarach słonecznych niekiedy wskazówkę 
poziomego zegara stanowi postać człowieka, który chce poznać aktualny czas. 
Instrukcja poucza, w którym miejscu należy stanąć, by przez chwilę stać się 
wskazówką tego zegara. Obserwując na tarczy takiego zegara położenie włas-
nego cienia, odczytuje się aktualny czas. Bogate zbiory przenośnych zegarów 




Rys. 58. Zegar słoneczny jako pomnik
Czas prawdziwy słoneczny wskazują zegary  
słoneczne. W przeszłości, przed wynalezieniem  
zegarów mechanicznych, zegary słoneczne były  
bardzo rozpowszechnione. Za ich protoplastów 
uważa się budowle megalityczne, jak na przykład 
słynne kręgi Stonehenge (3100–1500 p.n.e.). Naj-
dawniejsze budowle tego typu, starsze od Stone-
henge, znajdują się w Afryce na Saharze i znane  
są pod nazwą Nabta (tak nazywa się wyschnięte 
jezioro na pustyni w południowym Egipcie). Budo-
wle pochodzą z okresu 5000–3100 p.n.e. Są to płyty 
kamienne, niektóre o wysokości nawet 3 metrów, 
rozstawione na kilku stanowiskach, tworząc kręgi 
kamienne, które należy uznać za budowle kultowe. 
Są to najstarsze kamienne czasomierze, prymitywne 
kalendarze wskazujące ważne kierunki, na przykład 
północny czy też wschodu Słońca w dniu jego prze-
ścia przez letnie stanowisko
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Podstawowe jednostki czasu
Doba gwiazdowa to interwał czasu między dwoma kolejnymi górowa-
niami punktu Barana; to inaczej okres obrotu Ziemi wokół osi. Jest ona nieco 
(o niemal 4 min) krótsza od doby słonecznej.
Doba prawdziwa słoneczna to interwał czasu między kolejnymi górowa-
niami słońca prawdziwego.
Doba średnia słoneczna to interwał czasu między kolejnymi górowaniami 
słońca średniego. Jednostka ta używana jest w cywilnej rachubie czasu.
Słońce prawdziwe — środek tarczy Słońca świecącego, prawdziwego.
Słońce średnie, według uproszczonej definicji, to punkt poruszający się po 
równiku niebieskim ruchem jednostajnym, w kierunku wzrastającej rektascen-
sji, i obiegający równik raz w ciągu roku gwiazdowego. 
Intuicja nakazuje, aby w cywilnej rachubie posługiwać się czasem praw-
dziwym słonecznym. Przeszkodą jest fakt, że czas ten upływa niejednostajnie, 
czego powodem są:
— Mimośrodowość orbity Ziemi — w rezultacie której liniowa prędkość 
Ziemi na orbicie heliocentrycznej zmienia się w okresie rocznym, jak chce 
II prawo Keplera (prawo pól). Zmienna prędkość orbitalna Ziemi powoduje 
zmienną prędkość przemieszczania się Słońca na tle gwiazd w obserwo-
wanym ruchu rocznym. Z tego powodu w okresie rocznym zmienia się 
długość doby prawdziwej słonecznej. Uniemożliwia to wykonanie zegarów 
mechanicznych precyzyjnie przechowujących czas upływający niejedno-
stajnie. 
— Nachylenie ekliptyki do równika. Gdyby nawet Słońce prawdziwe wędro-
wało po ekliptyce ruchem jednostajnym, to i tak w płaszczyźnie równika 
odmierzalibyśmy nierównomierne przyrosty jego kąta godzinnego i rekta-
scensji. 
Aby sprostać wymogom życia codziennego, w cywilnej rachubie posługu-
jemy się czasem średnim słonecznym, pamiętając, że między czasem prawdzi-
wym a średnim zachodzi następujący związek:
T¤p – T¤śr. = t¤p – t¤śr. — równanie czasu.
Wykresy przedstawiające roczny przebieg równania czasu znajdzie czytel-
nik w każdym podręczniku astronomii ogólnej.
Istotną częścią każdego zegara słonecznego jest 
wskazówka, równoległa do osi świata i skierowana 
na biegun. Cień wskazówki pada na ocyfrowaną tar-
czę, która może być pozioma, pionowa lub rów-
noległa do równika świata. Współczesne niewielkie 
zegary słoneczne są używane jako przyrządy dydak-
tyczne, a duże, monumentalne egzemplarze mają 
charakter plenerowych elementów dekoracyjnych.
W stolicy Kentucky wzniesiono poziomy zegar sło-
neczny jako pomnik dla uczczenia pamięci 1069 żoł-
nierzy, którzy polegli bądź zaginęli w wojnie wiet-
namskiej, w latach 1962–1975. Zegar składa się  
z wskazówki umieszczonej w płaszczyźnie miejsco-
wego południka i nachylonej do poziomej, ocyfro-
wanej tarczy pod kątem równym szerokości geogra-
ficznej miejsca obserwacji. Tak ustawiona wskazówka 
(polos) jest zwrócona w kierunku bieguna świata. Na 
półkuli północnej jest on w pobliżu Gwiazdy Polar-
nej. W omawianym zegarze wskazówka o długości 
ponad 20 m rzuca cień na poziomą tarczę, na któ-
rej są wyryte nazwiska żołnierzy w takim porządku, 
że koniec cienia wskazówki pada każdego dnia tak, 
że wskazuje datę śmierci lub zaginięcia poszczegól-
nych osób. Położenie końca cienia wskazówski w 
dniu 11 listopada, o 11h11m, upamiętnia Dzień Wete-
rana. Wtedy podpisano zawieszenie broni po pierw-
szej wojnie światowej (zdjęcie przedstawia w dolnym 
prawym rogu zegar, natomiast górna część przedsta-
wia nazwiska poległych)
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Średnicę planetoidy można ocenić na podstawie jej jasności absolutnej. 
Tabelka, która podaje zależność między jasnością absolutną wyrażoną w wiel-
kościach gwiazdowych, czyli w magnitudach, a średnicą planetoid jest dostępna 
pod adresem: http://cfa-www.harvard.edu/iau/lists/Sizes.html
Opis kolumn: W pierwszej i piątej jest podana jasność absolutna, w drugiej 
— średnica w kilometrach, natomiast w czwartej — w metrach. Trzecia, środ-
kowa kolumna, zawiera albedo. Jest ono zależne od charakteru powierzchni 
ciała niebieskiego i przyjmuje wartości w granicach od 0,5 do 0,05. Większość 
planetoid należących do głównego pasa cechuje albedo w zakresie od 0,05 do 
0,25. Na przykład jeśli obserwujemy planetoidę o jasności absolutnej 8m, to jej 
średnica jest zawarta w przedziale od 45 km do 150 km; jeśli zaś jasność obser-
wowanego obiektu ocenimy na 18m, to jego średnica mieści się w przedziale 
od 470m do 1500m. Każdorazowo dokładną wartość otrzymalibyśmy, znając 






21 lutego 2008 133 (26/71) całkowite
16 sierpnia 2008 138 (29/83) częściowe
9 lutego 2009 143 (18/73) półcieniowe
7 lipca 2009 110 (71/72) półcieniowe
6 sierpnia 2009 148  (3/71) półcieniowe
31 grudnia 2009 115 (57/72) częściowe
26 czerwca 2010 120 (58/84) częściowe
21 grudnia 2010 125 (48/72) całkowite
15 czerwca 2011 130 (34/72) całkowite
10 grudnia 2011 135 (23/71) całkowite
4 czerwca 2012 140 (25/80) częściowe
28 listopada 2012 145 (11/71) półcieniowe
Zależność średnicy 
planetoidy od jej 
jasności absolutnej
Uwaga! W rozpatrywanym interwale czasowym mieści się rok 2009, 
w którym nastąpiły aż cztery zaćmienia Księżyca. Jest to niesłychanie 
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